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PRÉFACE 



DE U DEUXIÈME ÉDITION. 



QésQrmms rensçigaement de la Cosmographie se trouve 
ramené à im sepl programme qui sert de texte à renseigne^ 
ment des lycées , aux examens du baccalauréat es sciences aussi 
bien qu'à ceux de TÉcole Polytechnique et de TÉcole de Saint- 
Cyr. Celte excellente mesure ne m'oblige point à modifier mon 
plan primitif 9 car le programme actuel est un de ceux que 
j'avais en vue quand j'écrivis ce traité; mais il fallait faire dis- 
paraître de mon premier travail quelques discordances entre 
le texte et les planches, refondre certaines parties difficiles et 
ajouter quelques développements nouveaux , sans sortir toute- 
fois des limites qui ont été si sagement imposées à ce genre 
d'enseignement. J'ai continué d'accorder une importance par- 
ticulière à la théorie des mouvements apparents dont j'ai 
voulu rendre l'exposition plus complète et plus simple , et si 
l'article relatif au calendrier ecclésiastique a été maintenu, 
c'est qu'il offre une application instructive des premiers prin- 
cipes de la science ; relégué d'ailleurs à la fin des notes , il ne 
saurait embarrasser la marche des idées. On remarquera peut- 
être dans cette édition plusieurs planches nouvelles : ime carte 
du ciel visible sur l'horizon de Paris, construite d'après les 
données les plus récentes , et une carte de France destinée à 
4onner aux élèves une idée nette des immenses travaux géo- 
désiques que les ingénieurs géographes et les officiers d'état- 
major attachés au Dépôt de la guerre ont exécutés sur notre 
territoire. 

En somme, je crois qu'aidé des conseils de mes amis et des 
ressources que les éditeurs ont mises à ma disposition, j'aurai 

a 
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sensiblement perfectionné cet ouvrage. Quant à mon point de 
vue, il n'a pas varié; le voici : aider et surtout développer ren- 
seignement oral sans chercher à le remplacer ; saisir toutes les 
occasions de mettre en relief les relations étroites qui unissent 
la théorie aux applications , la science à la littérature et à l'his- 
toire ; intéresser d'avance les élèves aux développements ulté- 
rieurs qu'ils auront à puiser dans des cours plus élevés ; éviter 
surtout de leur présenter des opinions ou des hypothèses gra- 
tuites comme autant de vérités acquises, car l'astronomie elle- 
même a son roman qui plaît à certaines imaginations , mais 
que doit repousser la sévérité de l'enseignement public. 
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INTRODUCTION. 

IDÉE GÉNÉRALE DU SYSTÈME DU MONDE (fig. 1). 

S'il était possible de se placer en un point quelconque des es- 
paces célestes, d'où l'on pût embrasser d'un coup d*œil Fensem- 
ble du système solaire, on verrait au centre un globe lumineux, 
corps principal de ce système, entouré de globes nombreux, 
beaucoup plus petits, les planètes, qui tournent autour de lui 
à des distances inégales, et accomplissent leurs révolutions 
avec des vitesses différentes. Les plus grosses de ces planètes 
apparaîtraient à leur tour comme les centres de systèmes 
secondaires, petits mondes à part reproduisant en miniature 
le système général , formés de satellites qui circulent autour 
de leurs planètes centrales et les suivent dans leurs orbites. 

Outre ces grands mouvements de révolution qui s'accom- 
plissent autour du Soleil et autour des plus grosses planètes, 
l'observateur verrait tous ces globes planétaires, tous ces 
globes satellites tourner sur eux-mêmes avec des vitesses dif- 
férentes. Le Soleil lui-même est animé d'un mouvement de 
rotation. 

Ajoutez que toutes ces rotations, toutes ces révolutions s'ac- 
complissent dans le même sen^ , en sorte que, si Ton vient à 
découvrir dans cet ensemble une petite planète jusqu'alors in- 
aperçue , on peut tenir d'avance pour certain qu'elle marchera 
comme les autres dans le sens général. 

COSMOGRAPHIE, 1 



2 IDÉE GÉNÉRALE DU SYSTÈME DU MONDE. 

Rien de plus simple que la structure de ce système, dont les 
détails imitent et reproduisent plusieurs fois le dessin général. 
Tous les corps sont presque sphériques ; tous les mouvements 
sont presque circulaires , aussi bien ceux des planètes autour 
du Soleil que ceux des satellites autour des planètes; toutes 
les rotations sont uniformes ; enfin , loin d'être arbitrairement 
distribuées autour du Soleil, toutes le» orbites sont presque 
couchées sur un même plan*. Il y a là évidemment un ensem- 
ble de corps formant système, régis par les lois ordinaires du 
mouvement , maintenus par Faction d'une force centrale pré- 
pondérante , celle qu'exerce l'énorme masse du Soleil, de 
même que les satellites sont retenus par l'attraction plus fai- 
ble des planètes qu'ils accompagnent. Sans cette force centrale , 
inhérente et proportionnelle aux masses, un tel système ne 
pourrait durer un seul instant: si, par impossible, elle était 
anéantie tout h coup , ces corps animés de vitesses énormes 
se disperseraient dans l'espace en suivant leur dernière direc- 
tion, comme la pierre lancée par une fronde. Cette force, 
dont toute particule de matière est douée, est encore celle 
qui a donné à ces globes la forme sphérique et qui retient , 
sous le nom de pesanteur, les corps reposant librement sur leur 
surface. 

En appliquant les lois de la mécanique à ces corps en mou- 
vement et sollicités par leurs attractions mutuelles, Fesprit 
humain est parvenu à pouvoir prédire , avec une admirable 
exactitude , les positions que tous ces globes occuperont dans 
l'espace à un moment donné , et à démontrer que ce système , 
quels que soient ses antécédents , est arrivé à un état de stabi- 
lité où le jeu naturel des forces ne présente aucune chance 
de destruction spontanée. Le monde solaire est fait pour 
dm*er. 

En dehors, bien loin de ce système, l'espace parait semé 
d'autres soleils brillant aussi de leur propre lumière. Peut-être 
sont-ils les centres de mondes analogues au nôtre ; mais, s'il 
en est ainsi, ces mondes ne sont pas destinés à nous être 
connus. Les distances qui nous en séparent sont telles que 



* Les laU lliles d'Uraniu sont les seuls qui fassent exception l la règle gé- 
nérale« 
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les planètes et le Soleil peuvent être considérés comme de 
simples points; les dimensions mêmes du système solaire 
tout entier ne sont presque rien en comparaison de ces distan- 
ces. Si nous dirigeons nos regards vers ces étoiles blanches ^ 
jaunes y rouges, vertes et bleues, dispersées çà et là, il nous 
est impossible de reconnaître un plan, une loi quelconque 
dans leur distribution. Elles paraissent être, en général, aussi 
indépendantes les unes des autres que notre monde solaire 
Test pai' rapport à elles. 

Loin de se mouvoir rapidement et sans cesse , comme les 
planètes , elles restent constamment au même lieu ; elles sont 
^es. Si quelques-unes paraissent se déplacer , c'est avec une 
lenteur qui rend leurs mouvements presque imperceptibles. 
Peut-être toutes les étoiles sont- elles animées en réalité de vi- 
tesses considérables, dans des directions et suivant des lois 
inconnues ; mais leurs déplacements sont insensibles pour nous, 
à cause de l'immensité qui nous en sépare ; il a fallu des siè- 
cles pour que les moins lents d'entre eux aient pu être nette- 
ment constatés. 

L'univers nous présente donc , d'une part , le monde solaire 
dont notre Terre fait partie , monde accessible à nos recher- 
ches et objet spécial de notre étude ; de l'autre , les étoiles 
innombrables , soleils distribués tout autour de nous dans 
rinunensité des espaces célestes, et échappant, par leur distan- 
ce même, à presque toute investigation. Puisqu'elles sont fixes, 
elles pourront du moins servir de points de repère auxquels 
nous rapporterons les mouvements des planètes de notre monde. 

Si, au lieu de nous transporter en idée en dehors de ce mon- 
de, de le regarder avec les yeux de l'esprit, en restant étran- 
gers à ses mouvements , nous nous plaçons sur un des globes 
qui en font partie , le tableau de l'univers changera complète- 
ment d'aspecL D'abord les yeux seuls ne peuvent nous servir 
à apprécier les distances , sitôt qu'elles dépassent notablement 
celles que nous sommes accoutumés à juger à l'aide du con- 
trôle des autres sens. L'(ml nous indique fidèlement les direc- 
tions ; mais, dépourvus de tout renseignement sur les distances 
réelles, nous serons déterminés instinctivement à les juger 
toutes égales, (m du moins à les rapetisser à l'échelle de l'ho- 
rizon borné qui nous entoure. Pour l'observateur placé sur 
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une planète, sur notre Terre, par exemple, Tunivers se rétrécit; 
les astres paraissent cloués à ce que Ton nomme le ciel, espèce 
de Yoûte surbaissée qui a pour toute base Thorizon de Fobser- 
yateur, et dont la sensation est produite en lui par le segment 
atmosphérique qui recouvre sa tête. 

Bien plus, les perceptions relatives au mouvement seront 
toutes altérées , car, participant désormais au double mouve- 
ment de rotation et de translation de sa planète , l'observateur 
n'en sera point averti par ses sens : cette planète-là devient 
immobile pour lui. Il a beau 5at;otr qu'il est rapidement emporté 
dans l'espace, il ne le sent pas; aucun organe ne perçoit et 
ne transmet Timpression matérielle d'un mouvement auquel 
toutes les parties du corps, tous les objets voisins participent 
d'une manière égale. 

L'observateur se jugeant immobile avec sa planète , attribue- 
ra instinctivement ses propres mouvements aux autres astres ; 
par exemple, il transportera aux points fixes, aux étoiles pres- 
que infiniment éloignées, la vitesse de rotation de sa planète, 
et il les verra toutes tourner autour de lui comme autour d'un 
centre qu'aurait l'univers. Et ce n'est pas là une de ces illu- 
sions qui disparaissent au moment même où la cause d'erreur 
nous est dévoilée. Lorsque nous regardons dans le crépuscule 
des objets voisins faiblement éclairés , il nous arrive quelque- 
fois d'en mal apprécier la distance et d'attribuer par suite , à 
ces objets , une grandeur surnaturelle , effrayante ; mais , que 
l'erreur sur la distance cesse, et aussitôt l'illusion s'évanouit, 
les objets reprennent à nos yeux leur grandeur véritable. Ici , 
au contraire, l'illusion persiste pour celui qui en sait comme 
pour celui qui en ignore la cause. 

Les anciens ont dû s'en tenir aux témoignages des sens ; ils 
ont placé le Soleil et les planètes tout près de la Terre, les 
étoiles un peu plus loin , et par suite ils ont attribué à tous ces 
corps des dimensions d'autant plus faibles qu'ils les rappro- 
chaient davantage. La Terre occupait une place énorme dans 
un tout petit univers. Par son immobilité supposée et l'énor- 
mité frappante de son volume , elle devenait naturellement le 
centre de tous les mouvements de la sphère céleste. Pour qu'on 
renonçât à des idées si naturelles, si bien d'accord avec le té- 
moignage immédiat de nos sens, il a fallu que les contradic^ 
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tioDS et les impossibilités d'une telle théorie s'accumulassent 
pendant des siècles » jusqu'à devenir enfin intolérables. D'ail* 
leurs les anciens ignoraient les lois de la mécanique ; ils 
voyaient autour d'eux les mouvements terrestres finir toujours 
par se ralentir et s'épuiser , tandis que les mouvements célestes 
duraient toujours inaltérables. Us concluaient de là que les 
astres n'étaient point de la même nature que les éléments 
grossiers et inertes de la Terre ; les astres devaient être formés 
d*une substance plus subtile , plus active , d'un élément ëthéré 
ou sidéral. Le polythéisme consacra ces idées ; la philosophie et 
la science les adoptèrent, et si même les anciens avaient connu 
les lois de la mécanique des corps bruts , ils n'auraient osé les 
appliquer aux essences du ciel. 

Mais s'ils avaient pu mesurer les distances (ils les ignorèrent 
toujours, non pas faute de géométrie, mais faute d'instruments 
de précision), s'ils avaient pu augmenter comme nous la puis- 
sance de la vision par des lunettes ou des télescopes, nul doute 
qu'ils n'eussent repoussé bientôt leur grossier système. 

Voyons en çffet comment les erreurs engendrées par l'illusion 
des sens seraient tombéesiine à une. Les mesures de distances 
sont fondées sur les premiers théorèmes de la géométrie élé- 
mentaire; l'astronome opère comme l'arpenteur chargé de 
déterminer la dislance d'un point inaccessible. On commence 
par mesurer avec soin une base^ sur la surface même du globe 
terrestre ; puis on mesure les deux angles accessibles du triangle 
formé par cette base et par les rayons visuels dirigés au même 
instant vers le même astre. Le triangle se trouve déterminé ; la 
résolution graphique, ou plutôt numérique, donne la distance de 
l'astre observé, et voilà déjà une erreur qui disparait : la Terre 
n'est plus immense , les astres ne sont plus tout près de nous; 
c'est le contraire qui est vrai. La distance de l'astre étant connue, 
le diamètre de son disque apparent étant mesuré , rien de plus 
simple que d'en déduire le diamètre réel , la surface , le volume. 
Les anciens auraient appris par là que ces astres , en apparence 
si petits , sont presque tous bien plus gros que la Terre, et que 
le Soleil surpasse de beaucoup en volume toutes les planètes 
réunies , y compris notre globe. Puis les télescopes leur auraient 
montré que ces planètes sont des globes opaques, sans lumière 
propre, dont la superficie présente une ressemblance frappante 
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avec celle de la Terre ; que le Soleil, malgré sa vive lumière et 
sa chaleur, n'est lui-même qu'uu corps matériel, non une 
essence incorruptible comme l'antiquité grecque Ta toujours 
soutenu; que tous ces globes isolés dans l'espace, libres de tout 
support, tournent sur eux*mêmes et sont animés en même 
temps d'un rapide mouvement de translation ; que plusieurs de 
ces planètes sont accompagnées de satellites qui circulent autour 
d'elles comme la Lune autour de la Terre. Comment résister à 
tant d'analogies? Comment hésiter dès lors à ranger la Terre 
au nombre des planètes, et à chercher enfin si les lois qui 
règlent autour de nous les mouvements des corps bruts , ne 
régleraient pas aussi les mouvements célestes ? 

Allons plus loin et montrons encore comment le plus simple 
usage des instruments actuels aurait suffi pour reconnaître 
risolement caractéristique de notre monde au milieu de l'uni- 
vers stellaire , immense , indéfinissable. En dirigeant une lu- 
nette vers un des astres de notre système, on voit, à mesure 
qu'on augmente le grossissement , son image grandir et s'am* 
plifier comme si l'astre se rapprochait de nous. On peut ainsi 
grossir cent fois» mille fois.... les images des planètes et les pla- 
cer, pour ainsi dire , à une distance cent fois , mille fois moin- 
dre. Mais , quand il s'agit des étoiles , les télescopes les plus 
puissants échouent complètement ; ils ne peuvent les grossir ni 
les rapprocher, ou pour parler plus exactement, il ne sert de 
rien de rendre leurs distances mille fois moindres, car ces 
distances sont comme infinies par rapport à celles qui nous 
séparent des planètes. 

On voit qu'il n'est pas nécessaire, à la rigueur, d'approfondir 
les lois du mouvement des astres pour parvenir à connaître 
le rôle et la situation de notre globe dans le système solaire , 
et de celui-ci dans l'univers. On voit combien il serait aisé, 
de nos jours, de convaincre les plus incrédules, en opposant 
à un sentiment d'immobilité qu'on trouve si souvent trom- 
peur, le témoignage plus précis de nos autres sens guidés par 
la plus simple géométrie, aidés des ressources actuelles de 
l'optique. Mais ce n'est pas ainsi que le vrai système a été dé- 
couvert. Il faut dire, à l'honneur de l'esprit humain, qu'il l'a 
été avant l'invention des lunettes et de ces instruments de me- 
sure si précis qu'on possède actuellement. La vérité s'est fait 
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jour, lorsque le système des anciens commençait à se trouyer 
en contradiction par trop éyidente atec les faits et avec la 
raison , lorsque la découverte d'un nouveau continent et Tim- 
mense extension de la navigation eurent foit sentir que l'astro- 
nomie allait avoir besoin de précisiotf , puisqu'elle allait servir 
de guide sur l'immensité des mers. 

Il était utile d'indiquer aux conunençants sur quels faits 
simples on pourrait , en définitive, baser lest>rettves matérielles 
de la science moderne. Nous allons donc en exposer les théo- 
ries élémentaires, 6ans supposer à personne la moindre répu«- 
gnance pour des idées dont la démonstration se complétera 
d'ailleurs à chaque pas que nous ferons. Voici le plan de cet 
ouvrage : 

Livre I. Mouvement de rotation diurne de la Terre. 

Théorie des mouvements apparents; Mouvement diurne ap- 
parent de la sphère céleste. 

Systèmes de coordonnées sphériques qui servent à fixer et à 
définir les positions des astres. 

Applications : Instruments de mesure appropriés aux divers 
systèmes de coordonnées; mesure du temps.... 

Livre H. Figure et dimensions de ta Terre. 

Système de coordonnées sphériques qui sert à fixer la posi- 
tion des points à la surface du globe ; Géodésie. 

Applications : Système métrique; cartes géographiques ; na- 
vigation.... 

Livre III. Mouvement annuel de translation de la Terre. 

Système de coordonnées sphériques spécialement consacré 
au monde solaire. Lois de Kepler. Orbite annuelle de la Terre. 

Applications : Mesure du temps ; calendrier ; théorie des cli- 
mats et des saisons; cadrans solaires.... 

Livre Vf. La Lune , satellite de la Terre, 

Orbite de la Lune; lois de ses mouvements. 
Généralisation des lois de la pesanteur terrestre. 
Applications : Calendriers; longitudes en mer; éclipses; sélé- 
nographie; marées.... 
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Livre V. Planètes et satellites; comètes. 

Théorie des mouvements apparents des planètes. 
Lois de Kepler. Dimensions absolues du système solaire. 
Analogies matérielles entre la Terre et les autres planètes. 
Applications : Mesures de la vitesse de la lumière ; longitudes 

géographiques. 

« 

Livre VL Étoiles. 

Mesure de leurs distances ; aberration ; étoiles doubles ; amas 
d'étoiles. Mouvements propres des étoiles. Analogies entre les 
étoiles et le Soleil. 



LIVRE PREMIER. 



MOUVEMENT DE ROTATION DIURNE DE LA TERRE. 



CHAPITRE PREMIER. 

RONDEUR DE LÀ TERRE. — DÉTERMINATION APPROXIMATIVE DE SES 
DIMENSIONS. — DISTANCES DES ASTRES. 

Avant de passer à l'étude directe du mouvement de rotation 
de notre globe , il est nécessaire de préciser quelques idées qui 
ont été énoncées, dans Fintroduction, sur la sphéricité approxi- 
mative de la Terre, son isolement dans l'espace, ses dimen- 
sions, etc. Ces idées sont les premières, parce qu'elles sont les 
plus simples et les plus faciles à constater. 

MoMdevr de I» Terre. — Les preuYes de la rondeur de la Terre 
sont assez évidentes pour avoir, presque de tout temps, frappé 
les esprits. En quelque lieu que Ton se place, à quelque hau- 
teur que Ton s'élève au-dessus du sol, toujours l'horizon egt 
terminé circulairement, s'il est libre, c'est-à-dire si les acci- 
dents du terrain n'en masquent aucune partie à l'observateur ; 
toujours celui-ci occupe le centre de ce cercle. Or il n'y a que 
cette alternative : ou l'horizon est borné par la faiblesse de 
notre vue qui ne pourrait distinguer les objets placés au delà 
d'une petite distance ; ou il est formé par le contour apparent 
du globe terrestre , par la ligne de séparation entre les parties 
visibles et les parties invisibles sur un globe partout convexe , 
cette ligne étant d'ailleurs la courbe de contact d'un cône 
circonscrit, dont le sommet serait à l'œil même de l'obser- 
vateur, et dont les génératrices toucheraient partout le globe 
terrestre. 

n est impossible d'hésiter un seul instant entre ces deux 
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suppositions. Voici un fait, mille foiç et partout constaté, qui 
se trouve en contradiction absolue avec la première hypothèse 
et en accord complet avec la seconde. 

Soit un observateur placé en A' (fig. î), à une hauteur quel- 
conque AA', sur le rivage de la mer par exemple , et regardant 
un vaisseau qui s'éloigne dans la direction AB. Du point A' me- 
nons A'B tangentiellement au globe terrestre : le point de con- 
tact B étant un point du contour apparent de ce globe , tous les 
points de la surface seront visibles jusqu'en B et invisibles au 
delà de B. En fait , le vaisseau sera visible tmit entier du point 
A', tant qu'il n'aura pas dépassé le point B ; mais, à partir de B, 
en C, D, E, par exemple, le vaisseau paraîtra s'enfoncer de plus 
en plus au-dessous de l'horizon, à commencer par la coque 
du navire ; les voiles inférieures disparaîtront en D ; puis les 
hautes voiles et enfin le navire tout entier en E. Toujours les 
dernières parties visibles sont les parties supérieures, celles qui 
dépassent la tangente A^B prolongée indéfiniment. Les phéno- 
mènes du coucher du Soleil ou de la Lune sont tout à Mt ana- 
logues ; on pourrait dire que le vaisseau s'est couché pour l'ob- 
servateur A', lorsqu'il a atteint le point E. Si Tobservateur 
veut revoir le vaisseau qui vient de disparaître pour lui en E, il 
lui suffira de s'élever un peu plus au-dessus du sol, de se placer 
en A'^, par exemple. De là , la tangente au globe terrestre aura 
son point de contact par delà le point B , et le vaisseau restera 
visible beaucoup plus longtemps sur un horison élargi. C'est 
ainsi qu'une vigie, placée au haut des mâts d'un vaisseau, voit 
les navires ou les rivages éloignés, lorsqu'ils sont encore au** 
dessous de Thorleon pour le marin placé sur le tillac. Ce phé«> 
nomène vulgaire démontre donc aux yeux la courbure de la 
Terre ; il en donnera même la mesure , en supposant que 
l'arc ABCDE soit un arc de cercle , et pour obtenir une déter- 
mination assez approchée du rayon terrestre , il suffira de 
mesurer Tare AE compris entre la station de l'observateur et 
le point où le vaisseau disparaît entièrement à ses regards. Les 
éléments du calcul se réduisent , en effet , à la longueur de l'arc 
AE et aux deux hauteurs A'A, EK; et, comme on trouve tou- 
jours à très-peu près la même courbure , en quelque point de 
la Terre que l'on répète cette opération , il faut bien en con- 
clure que la Terre est sensiblement sphérique. 
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Mais la première preuTe que nous avons énoncée n'est pas 
moins convaincante, et va nous conduire plus aisément encore 
aux mêmes résultats. Dire qu'en un lieu quelconque Thorizon 
est toujours terminé cîrculairement , à quelque hauteur que 
l'on s*élève, c'est évidemment dire que la Terre est sphérique. 
Précisons davantage cette première notion. 

D'abord Thorizon n'est nettement accusé qu*à la mer : là la 
courbure de la Terre est exempte de ces petites irrégularités qui 
se présentent autour de nous sur les continents. C'est donc sur 
la mer que nous devons chercher la forme véritable de notre 
globe. Or c'est un feit d'observation que partout la surface des 
mers, et, en général, la surface des eaux tranquilles sont perpen- 
diculaires à la direction de la pesanteur, accusée par celle du fil- 
à-plomb ou des corps qui tombent librement. Cette direction se 
nomme verticale; ce n*est autre chose, comme nous allons le voir, 
que le prolongement du rayon terrestre qui aboutit en chaque 
point de la surface. Si un observateur se place en A (fig. 3), à 
une hauteur AB mesurée verticalement au-dessus de la surface 
de la mer et qu'il mesure de là Tangle DAB , formé par la 
verticale et le rayon visuel dirigé vers l'horizon, il trouvera 
que cet angle reste le même tout autour de la verticale BA. 
S'il monte en A' et qu'il répète la même mesure, l'angle 
D'A^ se trouvera plus petit que DAB, mais il sera encore le 
même pour le tout entier de l'horizon. Donc les cônes for- 
més par les rayons visuels, que Ton dirige de A ou de A' tan- 
gentiellement à la terre, sont des cônes de révolution ayant la 
verticale AB pour axe commun; donc la portion visible de 
la Terre est elle-même une surface de révolution autour de 
la verticale AB. Et comme la même opération conduit par- 
tout aux mêmes résultats , il en résulte que la Terre est une 
sphère dont le centre est le point de concours de toutes les 
verticales, de tous les fils-à-plomb. 

Bayon terrestre. — Déterminons actuellemen); , par ce pro- 
cédé, le rayon du globe terrestre. On peut mesurer ; l°la hauteur 
AB = A de l'œil de l'observateur au-dessus de la surface; 
2° l'angle DAB formé par la verticale et le rayon visuel AD , 
tangent à la Terre et dirigé par conséquent vers un point de 
l'horizon. Dès lors le triangle CDA, rectangle en D, se trouve 
déterminé , car on y connaît un angle et la différence AB des 
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deux côtés AC et DC. On pourra donc calculer le rayon CD ou 
CB par la relation élémentaire 

Éyidenunent l'angle CAD différera toujours très-peu de 90^, 
car on ne peut jamais s'élever beaucoup au-dessus du sol. 
Cette différence , c'est-à-dire le complément de l'angle CAD, se 
nomme la dépression de r horizon apparent; c'est la quantité an- 
gulaire H' AD, dont le rayon visuel AD, qui détermine un point 
de l'horizon sensible, se trouve abaissé ou déprimé par rap- 
port à l'horizontale AH'. L'horizon proprement dit (horizon 
rationnel) est le plan perpendiculaire en B , en A ou en A' à la 
verticale du lieu; c'est encore le prolongement de l'élément 
superficiel du globe terrestre en B ; tandis que l'horizon visible 
ou apparent s'abaisse d'autant plus au-dessous du plan hori- 
zontal de la station que celle-ci est plus éloignée du sol. 

Les élèves de l'École de la marine , à Brest , ont déterminé , 
par ce procédé, le rayon de la Terre. Leur station était placée 
à 75" au-dessus du niveau de la mer ; ils ont trouvé 15' 30" pour 
la dépression de l'horizon, c'est-à-dire pour l'angle fl'AC. En 
substituant ces valeurs dans la formule précédente , on trouve 

gj^ = cosl5'30-; 

d'où CD = 7 400 000'" environ. Ce nombre est trop fort de j; 
la vraie valeur est de 6 366 000°». Mais les anciens étaient loin de 
connaître le rayon de la Terre, à j près ; il n'y a même pas 
très-longtemps que nous le connaissons mieux, car, en 1666, 
Newton lui supposait une valeur trop faible de ^. 

Ce moyen de mesurer la Terre n'est pas susceptible d'une 
grande précision, puisqu'il fait dépendre la valeur du rayon 
terrestre d'une quantité A, qui est nécessairement fort petite : 
la moindre erreur commise sur l'angle de dépression H' AD a 
une influence considérable sur le résultat. Nous verrons en 

* Pour adapter la formule au calcul par les tables, il faut remplacer ces H'AD 
par 1--2 sin^H'AD, ce qui donne 
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outre , à propos des réfractions atmosphériques , d'autres im- 
perfections inhérentes à cette méthode , à laquelle on a substi- 
tué des procédés bien plus précis. 

Figure de 1» Terre. — Toutefois cette première approxima- 
tion suffit pour montrer combien les irrégularités de la sur- 
face terrestre , les vallées profondes , les protubérances conti- 
nentales, les montagnes même qui nous paraissent si grandes, 
sont peu de chose en comparaison du globe tout entier. La 
plus haute montagne de la Terre, le Dhawalagiri (chaîne de THi- 
malaya, en Asie), a 8500" de hauteur ; c'est ^{ô environ du rayon 
terrestre. En représentant la Terre par un globe de 74 centi- 
mètres de rayon, il faudrait donner à cette montagne une 
saillie d'un millimètre. Quant aux massifs continentaux , leurs 
hauteurs moyennes sont , d'après M. de Humboldt : 

Europe 200" 

Amérique du Nord. . . 230 

Amérique du Sud. . . . 340 

Asie 350 

Afrique ? 

La profondeur des mers est probablement du même ordre de 
grandeur que la saillie des terres émergées ; Tune et l'autre se- 
raient peu sensibles sur un globe de 74 centimètres de rayon. 

On doit donc négliger ces irrégularités dans la construction 
des globes et des cartes géographiques ; mais , lorsqu'on parle 
mathématiquement de la figure du globe terrestre , ne perdez 
pas de vue que c'est toujours de la surface régulière des mers* 
qu'il s*agit; il faut alors supposer cette surface idéalement pro- 
longée à travers les continents , dont la hauteur se compte 
toujours à partir de ce niveau général. C'est encore sur mer 
que l'horizon se dessine le mieux; quand le ciel est beau, Tho- 
rizon parait terminé par un cercle bleuâtre bien tranché , qui 
limite le ciel et le sépare nettement de la surface terrestre. 

Au fond, le raisonnement qui vient de nous dévoiler la forme 
sphérique de notre planète s'applique à tous les astres dont le 
diamètre est sensible pour nous. Si on est autorisé à dire que 



* Les mers occupent d'ailleurs près des trois quarts de la surface entière 
du globe (flg. 45}. 
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le Soleil et les planètes sont des sphères , c'est qu'ils nous ap- 
paraissent toujours terminés ciroulairement, quoique nous les 
voyions successivement de différents points de vue. La seule 
différence consiste en ce que les contours apparents du Soleil 
et des planètes (vues à Taide de lunettes) peuvent être consi- 
dérés comme des grands cercles de ces globes, à cause de leur 
grande distance ; tandis que le contour apparent de la Terre 
est toujours pour nous un très-petit cercle de cette sphère. 

De la sphéricité actuellement bien établie de notre planète , 
on déduit que les verticales de deux lieux ne peuvent être rigou- 
reusement parallèles, si rapprochés qu'ils soient ; car ces verti- 
cales doivent concourir au centre de la Terre. Mais, dans toute 
rétendue que nous pouvons embrasser du regard autour de 
nous, leur défaut de parallélisme est bien peu sensible; il 
échappe à nos organes. Par exemple, dans la mesure des élèves 
de l'École de Brest , on voit que l'angle des deux verticales DG 
et AC, ou DCA=H'AD, était de 15'^ seulement, quoiqu'elles 
fussent éloignées de 15 ^ milles marins ou de 29 kilomètres. 
Quand on marche toujours dans le même sens , on rencontre 
successivement des verticales de plus en plus inclinées sur celle 
du point de départ ; mais la transition se fait d'une manière 
graduelle, et nous n'en avons point conscience. Il ne semble pas 
que les arbres , les maisons aient changé de direction dans l'es- 
pace, parce qu'ils ont toujours la même direction par rapport 
au sol que nous avons sous les yeux. Aussi les peuples primitifs 
ont-ils jugé la Terre plane et indéfinie, idée qui n'est au fond 
que ta traduction même de notre impression immédiate. Le le-* 
ver et le coucher des astres n'ont pu les détromper. Plutôt que 
de se représenter la Terre comme un globe isolé dans l'espace 
et autour duquel tournent les astres , ils crurent longtemps que 
les astres et le Soleil lui-même allaient se plonger à l'occident 
dans la mer. Les peuples de la Bétique (l'Espagne) entendaient» 
disait-on» le sifflement que le Soleil produisait en s'enfonçant» 
comme un fer rouge, dans l'océan Atlantique. On retrouve 
dans la mythologie grecque bien des traces de cette grossière 
et antique cosmographie. U faut encore rattacher à la même 
cause d'illusion la difficulté qu'on a éprouvée si longtemps à se 
représenter les antipodes, c'est-à-dire des habitants placés aux 
deux extrémités d'un même diamètre de la Terre. 
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Distamees des «Btres. —Maintenant que nous connaissons 
d'une manière au moins approchée les dimensions yéritables 
de notre planète , il est possible d'apprécier les ressources 
qu'elle nous offre pour la mesure des distances. Lorsqu'un arpen- 
teur yeut déterminer la distance qui sépare une de ses stations 
A(j8g. 4) d'un point inaccessible X, il y procède, comme on sait, 
d'une manière indirecte , en mesurant sur son terrain une base 
ÂB, ainsi que les angles DÂX, DBX formés par cette base avec les 
rayons visuels dirigés vers le point inconnu. Hais il est évident 
qu'il doit proportionner cette base à la distance ÂX. U se gar- 
dera bien de choisir une base trop petite , non que le problème 
cesse d'être alors théoriquement soluble, mais parce que, dans 
la pratique , les erreurs inévitables de l'observation joueraient 
alors un trop grand rôle , et affecteraient par trop gravement 
la dislance cherchée. Cette distance est en effet donnée par la 

relation trigonométrique TB="'"^t ctX est lui-même la dif- 
férence des angles DAX et DBX. Si la base AB est très-petite 
par rapport à la distance cherchée AX, X sera pareillement 
très-petit par rapport à B ; la moindre erreur commise sur la 
mesure de X=A— B , ou sur celle des angles à la base A et B , 
aura donc une influence considérable sur le résultat. On peut 
s'assurer graphiquement que si deux lignes AX, B'X forment 
entre elles un angle très-petit , et doivent déterminer un point 
X par leur intersection , ce point sera mal déterminé en ce que 
la moindre variation des angles A et B' produira une variation 
très-grande dans la situation du point de rencontre. Or c'est 
un résultat de Texpérience que les erreurs des mesures angu- 
laires ne dépendent nullement , en général , de la grandeur 
des angles mesurés. L'angle X sera donc obtenu avec la même 
exactitude absolue , qu'il soit grand ou petit ; mais , s'il est grand, 
l'erreur commise sur X n'en sera qu'une petite fraction, et 
par suite l'erreur commise sur la distance cherchée AX sera 
une petite fraction de AX. Si cet angle X est petit , au contraire, 
Terreur inévitablement commise dans les mesures en sera une 
fraction notable , et l'erreur résultante sur la distance cherchée 
AX sera de même une fraction notable de cette distance. Le 
procédé géométrique des arpenteurs repose , comme on le voit, 
sur cette simple remarque qu'un point inaccessible X étant vu 
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de la station Â dans la direction ÂX , si l'observateur se dépla- 
ce suffisamment y jusqu'en B, par exemple, lepoinl.X sera vu 

dans une direction BX sensiblement différente de la première. 
La différence (en grec TçapaXXaÇiç) de ces deux directions (l'angle X) 

prend en astronomie le nom àe parallaxe ; quand elle est connue, 
le rapport de la distance cherchée à la ligne prise pour base 
se calcule immédiatement, avec d'autant plus d'exactitude que 
cette parallaxe X est elle-même plus grande. Les arpenteurs peu- 
vent toujours obtenir une parallaxe suffisante , un triangle ÂBX 
avantageux, parce qu'il leur est toujours permis d'employer 
une base AB suffisamment étendue. Au contraire, les astro- 
nomes ne rencontrent que des triangles désavantageux, des 
parallaxes très-petites , parce que leur base est limitée , comme 
nous allons le voir, par les dimensions même de la petite pla- 
nète que nous habitons. 

La sphéricité du globe terrestre étant démontrée et son 
rayon connu , la distance d'un astre au centre C ( fig. 5 ) 
pourra être déterminée par un procédé absolument semblable 
à celui des arpenteurs. Il suffira de mesurer dans une direction 
convenable , à la surface du globe , un arc ÂB dont la corde 
AB servira de base. Le triangle ACB formé par AB et par les verr 
ticales CA, CB des deux stations permettra de calculer cette corde 
d'après la longueur de l'arc AB ; car l'angle en C sera donné 

ftT*pAB ftnfflp f 

par la proportion -- — = A^ . Supposons maintenant que 

deux observateurs postés en A et B attendent qu'un astre X 
vienne se placer , par l'effet de son mouvement réel ou appa- 
rent, dans le plan ACB, et qu'ils mesurent au même moment 
les angles ZAX , Z'BX formés par les verticales AZ , BZ' avec 
les rayons visuels AX et BX dirigés vers l'astre. Les angles et 
la base du triangle ABX se trouvent déterminés , et ce n'est plus 
qu'un problème élémentaire de trigonométrie plane que d'eu 
déduire la distance cherchée CX. 

Plus l'astre est éloigné , plus l'angle X ou la parallaxe devient 
faible , et plus le triangle ABX est désavantageux. En pareil cas, 
l'arpenteur augmenterait sa base; l'astronome ne le peut pas; 
il est limité par les dimensions de la planète ; il est réduit à 
tourner ses efforts vers le perfectionnement de ses procédés 
de mesure et la connaissance plus exacte des bases trop petites 
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que lui fournît la Terre. Les anciens mesuraient les angles à |: de 
degi'é, à 10' près, tout au plus. Les modernes ont poussé la préci- 
sion à 1' ou 2', avant Finvention des lunettes. Aujourd'hui les 
erreurs des mesures angulaires ne dépassent guère 1" dans les 
cas ordinaires; et, lorsqu'on met en jeu toutes les ressources 
modernes, on parvient h Texactilude deO",l et même de 0",03 
ou 0",04. Tout angle inférieur à ces limites-là nous échappe ; il 
est comme nul pour nous, de même que tout angle de { de 
degré échappait aux mesures des anciens astronomes. Or les 
parallaxes des aslres de notre propre monde (sauf celle de la 
Lune) sont bien inférieures à ^ de degré, pour la plus longue 
base que nous puissions choisir sur notre globe. Il ne faut donc 
pas s'étonner que les anciens aient complètement ignoré les 
vraies distances des astres. 

Quant aux étoiles, non-seulement le triangle basé sur le rayon 
ou le diamètre entier du globe est désavantageux, mais encore 
il n'y a plus pour ainsi dire de triangle. Les rayons visuels diri- 
gés de deux points opposés de notre globe vers une même étoile 
ne sont pas sans doute géométriquement parallèles, parce qu'au- 
cune étoile n'est située à une distance infinie danste sens strict 
du mot , mais l'angle de ces deux rayons visuels est si pelit quMl 
échappe entièrement aux mesures les plus délicates; et quand 
bien même nos mesures deviendraient 1000 fois plus précises, 
cet angle serait encore insensible. Vouloir mesurer la distance 
des étoiles avec le diamètre de la Terre pour base, c'est comme 
si un arpenteur voulait déterminer la distance d'un clocher 
éloigné de dix lieues, à l'aide d'une base d'un centième de 
millimètre. Vue de ce clocher, une base si microscopique se 
réduirait à un simple point. De même, vue des étoiles, la 
Terre peut être considérée comme un point sans dimensions 
sensibles. Cette conséquence doit toujours être présente à l'es- 
prit dans la lecture des chapitres suivants. Lorsqu'on voit les 
étoiles tourner chaque jour autom* de la Terre, qui n'est elle- 
même qu'un point dans l'espace , avec un ensemble si parfait, 
malgré la distance infinie qui nous en sépare ; il est bien évi- 
dent qu'il s'agit là d'une illusion d'optique, non d'une réalité. 
La théorie des mouvements apparents, engendrés par la rota- 
tion diurne de notre propre globe, va nous expliquer ces illu- 
sions , jusque dans les moindres détails , avec la noiême facilité 

COSMOGRAPHIE. 2 
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que s'il s'agissait des impressions d'un voyageur qui , d'un 
wagon de chemin de fer ou d'un ballon en marche, verrait 
fuir en sens inverse les objets fixés au sol. 



CHAPITRE IL 

THÉORIE DES MOtJVEMENTS APPARENTS : l"" MOUVEMENT DB TRANSLATION 

REGTILIGNE ; 2" MOUVEMENT DB ROTATION. 

DetteHf tlnil de rdsil % théeHé àé» urnaveiiiéiits ii]^]^Areiii«« 

— L'œil est le seul organe des sens dont nous puissions nous 
servir pour étudier les mouvements célestes. Il est donc utile 
de se rendre compte de la manière dont cet organe reçoit et 
transmet ses impressions. En voici une description succincte. 
C*est un globe à peu près sphérique (flg. 6) , enveloppé par 
une membrane ccc^c'c que Ton nomme cornée ou sclérotique. 
Celle-ci est partout blanche et opaque , sauf sur un petit seg- 
ment antérieur c'c\ un peu plus bombé que le globe oculaire : 
là la sclérotique devient translucide et prend le nom dé cornée 
transparente. L'inténeur présente la structure suivante. En 
avant, près de la cornée transparente, se trouve un diaphragme 
coloré if, Virts , percé d'une ouverture circulaire et variable, 
\à pupille, par où les rayons lumineux sont admis. En arrière 
de l'iris se trouve le cristallin C, lentille solide, biconvexe, 
transparente, enveloppée et maintenue par une membrane 
également transparente. L'intervalle compris entre la cornée 
antérieure et le cristallin est rempli d'un liquide incolore 
(humeur aqueuse); le reste de l'œil est rempli d'une humeur 
transparente, mais non liquide (V humeur vitrée), qui a Taspect 
et la consistance d'une gelée un peu Jaunâtre. Enfin, le fond de 
l'œil est recouvert d'une couche mince de matière noire sur 
laquelle s'étend la rétine , sorte de tissu léger, grisâtre et mou , 
formé par l'épanouissement du nerf optique n. L'œil est donc 
une sorte de chambre obscure où la rétine remplit la fonction 
d'une plaque daguerrienne , à cette différence près que l'im- 
pression produite par les images qui viennent s*y peindre n'est 
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pas permanente. Tout est disposé, dans cet admirable appareil 
optique , pour percevoir et rendre sensible la direction des rayons 
lumineux émanés d'un point extérieur; rien, poUr en faire ap- 
{Nrécier immédiatement la distance , pour peu qu'elle dépasse une 
certaine limite. Sous ce dernier rapport , les plus puissants té* 
lescopes n'ajoutent point au pouvoir de la vision. 

Les rayons lumineux émis par le point A sont admis par le 
trou de Tiris ou la pupille ; ils subissent dans l'œil une série 
de réfractions qui les concentre en un faisceau conique , dont 
le sommet atteint la rétine au point a, image du point exté- 
rieur A. Dans ce pinceau lumineux, il y a un rayon ka qui 
n'est point dévié ; c'est Taxe du pinceaui et c'est aussi la direc- 
tion dans laquelle l'œil voit l'objet extérieur; mais, au delà 
d'une limite fort rapprochée, le point A produira la même im- 
pres^on à quelque distance qu'il soit placé sur la ligne ak. 
L'éclat de son image a variera, il est vrai, avec la distance, mais 
Tefifet produit serait encore le même, si , au lieu de s'éloigner, 
l'objet restait en place, en diminuant peu à peu d'éclat "^^ 

Mais si l'objet A vient à se déplacer dans tout autre sens, 
vers B, par exemple, l'image a marchera en sens contraire sur 
la rétine vers le point 6, et l'œil nous çivertit aussitôt du chan* 
gement de direction de la ligne ak. Cependant l'effet produit 

* Quand il s'agit d'objets voisins , la vision nous offre quelques ressources 
pour en faire apprécier la distance. La plus habituelle consiste dans la rela- 
tion qui existe entre la distance et Vangle visuel de l'objet Cet angle^ auquel 
les astronomes donnent le nom de diamètre apparent , quand il s'agit des 
astres dont le disque a une grandeur sensible, est formé par les rayons ex- 
trêmes qui se croisent dans l'œil. Dans la figure 6, l'angle sous lequel l'objet 
AB est vu est l'angle ÂpB ou son égal opb. 11 détermine évidemment la gran- 
deur de limage, et, tant qu'il reste dans les limites de petitesse ordinaire, il 
varie en raison inverse de la distance de l'objet À6. Les enfants acquièrent, 
par une expérience continuelle , le sentiment de cette relation pour tous les 
objets yoisins; ils rectifient aisément leurs erreurs en parcourant les distances 
d'abord mal appréciées. Quand ces distances ne dépassent pas une certaine 
limite^ nous avons enoore une ressource dans la convergence quil faut donner 
aux axes des deux yeux pour fixer un objet. L'écurtement des deux yeux 
est alors une véritable base géométrique dont nous nous serrons pour appré- 
cier la distance, et l'angle de convergence des axes optiques pourrait être as- 
similé à ce que nous avons nommé parallaxe. Ces ressources naturelles ou 
acquises deviennent inutiles lorsqu'il s'agit de grandes distances, ou d'objets 
dont la grandeur réelle nous est inconnue. 
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. serait encore le même si, Tobjet A restant encore immobile, 
rœil était transporté en sens contraire d'une quantité égale 
à AB ; en sorte que Tobservatcur n'a réellement aucun moyen 
dé savoir, par sa seule impression visuelle, si c'est lui qui se meut 
dans un sens, ou si c'est l'objet A qui a marché en sens con- 
traire. Que d'autres impressions lui donnent, à tort ou à raison, 
le sentiment de sa propre immobilité, et il jugera nécessairement, 
dans tous les cas, que le point A est en marche, du moment 
où la direction ak lui aura paru changer. 

Ainsi la vue nous informe du changement de direction, 
elle nous avertit des mouvements relatifs; mais, seule, elle 
ne peut servir à trancher la question de savoir à qui appar- 
tient le mouvement absolu , de l'objet ou de Fobservateur. Exa- 
minons donc si nos autres sens peuvent nous éclairer à ce sujet. 

Voici l'énoncé d'un principe fondamental en mécanique, 
dont chacun de nous a eu de fréquentes occasions de vérifier 
expérimentalement l'exaclitude *. Si un système de corps est 
emporté dans l'espace d'un mouvement général j commun à 
toutes les parties, les mouvements relatifs de ces corps ne sont 
nullement modifiés par le mouvement général de translation ; 
ils en sont indépendants et s'accomplissent, par exemple, comme 
si le système était en repos. 

Lorsque nous faisons partie d'un tel système, voiture, wagon 
de chemin de fer, vaisseau ou ballon , nos gestes, nos mouve- 
ments et ceux des objets voisins, entraînés avec nous, s'opèrent 
librement comme si tout était en repos. Rien ne nous avertit 
du mouvement dont l'ensemble est animé, tant que nous ne 
nous mettons point en relation , par les sens de la vue ou du 
tact, avec les objets extérieurs. A la vérité, lorsque le système 
dont nous faisons partie éprouve une altération subite dans sa 
vitesse, un choc, une secousse quelconque, nous le sentons 
par la communication plus ou moins rapide qui s'en fait dans 
nos organes, mais alors il ne s'agit plus d'un mouvement géné- 
ral, rigoureusement commun à toutes les parties, comme le 
principe cité plus haut le suppose. 

Il résulte de là que les mouvements généraux ne sont pas 



* La composition des forces et des vitesses repose essentiellement sur ce 
principe. 
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sentis par nous : nos impressions ne peuvent nous en avertir 
lorsqu'elles se rapportent aux diverses parties du système, pqis- 
qu'elles ont lieu comme si tout le système était en repos : na- 
turellement nous nous croyons immobiles. C'est surtout dans 
les voyages en ballon que l'illusion est complète à cet égard. 
Sauf la secousse du départ et celle de l'arrivée , l'aéronaute n'a 
aucune conscience du mouvement rapide qui Tentraine. C'est 
le baromètre seul qui lui indique s'il monte où s'il descend. 

Puisque nous nous jugeons immobiles, dans tous les cas, et 
que les impressions de la vue ne peuvent rien décider, car elles 
s'accommodent également bien des deux hypothèses contraires, 
il est évident que nous devrons attribuer notre propre mouve- 
ment en sens inverse à tous les objets extérieurs, qu'ils soient 
d'ailleurs eux-mêmes fixes ou en mouvement. Dans le second 
cas, leur vitesse réelle se combinera pour nous avec notre 
propre vitesse , et l'efifet perçu sera la résultante ou la diffé- 
rence de ces deux mouvements , Tun vrai, l'autre illusoire. 

Examinons de plus près ce résultat. 

Illusions produites par un mouTement de translation reeti- 

iigne. -^ L'œil se meut de en 0' (fig. 7), tandis que l'objet 
A reste fixe. Dans la position 0, l'œil reçoit en a, sur la rétine, 
l'image du point A; dans la position 0', il la reçoit en b. L'es- 
pace parcouru sur la rétine est a!b, a et a' étant le même point 
physique de l'organe. Cet espace ainsi que l'efifet produit sur 
nos sens restent les mêmes si l'œil est fixe en 0, pendant que 
l'objet A parcourt avec la même vitesse la ligne AB, égale et 
contraire à 00'. C'est, du reste, ce qui a déjà été indiqué plus 
haut. Donc, si l'observateur est en mouvement sans en avoir 
conscience, il attribuera le déplacement de l'image du point A 
dans son œil à un transport efTeclif de ce point, dont le mou- 
vement apparent sera dès lors égal et contraire au mouvement 
réel de l'observateur, vu du point A. 

Si l'objet A est à l'infini, ou, plus exactement, à une distance 
très-grande dans la direction OA, le mouvement réel de l'ob- 
servateur, vu du point A, sera insensible; il en sera donc de 
même du mouvement apparent du point A pour l'observateur. 
En effet, dans ce cas, les images formées en a et a' sur la ré- 
tine , dans les deux positions et 0' de l'œil , seront détermi- 
nées par les rayons parallèles ou sensiblement parallèles Aa, 
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AV ; a et a' seront un seul et même point physique de la rétine; 
l'objet paraîtra donc immobile. Ainsi l'illusion ne se produit 
pas pour les objets situés à Tinfiûi quand il s'agit d'un mouve- 
ment de translation limité. En chemin de fer, sur un vaisseau, 
dans un ballon , si on regarde les astres ou même les objets 
très-éloignés, à la limite de l'horizon, par exemple, on ne les 
voit point fuir en arrière comme les objets voisins*. 

Â la vérité , si on Jixe l'œil sur un objet A un peu éloigné (un 
arbre, un clocher) placé en rase campagne, mais non à Tho- 
rizon , il semble alors que ce point reste fixe et que le paysage 
tourne autour de lui : les objets placés entre le point A et l'ob- 
servateur fuient toujours en arrière avec une vitesse apparente 
Inversement proportionnelle à leur distance, mais les objets 
situés au delà du point A marchent en avant , dans le sens du 
mouvement de progression de l'observateur. Ces apparences ne 
contredisent nullement la théorie précédente, car l'œil n'est 
plus ici animé d'un simple mouvement de translation : pour 
rester dirigé sur le point A, il faut, de toute nécessité, que l'œil 
accomplisse un mouvement de rotation sur lui-même '^^ C'est là 
le second cas dont nous allons parler. 

Illusions produites par un mouTement de rotation* — NouS 

supposerons l'observateur placé sur une planète quelconque 
qui tourne autour d'un diamètre avec une vitesse uniforme , 
sur la Terre, par exemple. Si par l'œil on fait passer un plan 
perpendiculaire à l'axe de rotation, l'orbite de l'œil sera un 
cercle compris dans ce plan et ayant son centre sur l'axe. 
Mais il faudra bien se garder de confondre ce mouvement de 
l'œil avec un simple mouvement circulaire de translation. Voici 
en quoi consiste géométriquement la difTérence : dans le pre* 
mier cas, l'œil tixé au globe qui tourne fait face successive- 
ment à toutes les régions de l'espace; dans le second cas, 
l'œil, emporté par un mouvement de translation circulaire, 
sans rotation, fait toujours face à la même région. Si, dans 
toutes ses positions successives , on imagine que l'œil soit trans- 
porté parallèlement en un même point quelconque de Tes- 



* A moins que le système mobile ne tourne sur lui-même. 
** II est intéressant de varier ces expériences lorsqu'on yoyagesur un che- 
min de fer, et de vérifier la théorie des apparences Jusque dans ses détails, j 
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pace, il et trmiyera que cet œil fictif aura tourné sur lui'^inème 
dans le premier cas » et sera resté immobile dans le second "^^ 

Si rien n'existait en dehors de ce globe, rœil de Tobserva- 
leur ne perceirrait que les objets yoisins» fixés comme lui à la 
surface tournante» et conservant par rapport à lui leurs positions 
respectives; Tobservateur ne pourrait donc recevoir aucune 
impression de mouvement, et sa raison n'aurait ^ saisir aucun 
indice capable de lui ôter la conviction instinctive d*un repos 
absolu. Mais s'il existe au loin un objet fixe, les sens de Tob- 
servateur attribueront à cet objet un mouvement de translation 
circulaire en sens inverse de la rotation du globe , et si de plus 
la distance de l'objet est comme infinie par rapport aux dimen-* 
sions du globe» l'observateur devra se croire ei^actement au 
centre de ce mouvement apparent. 

Soient, en effet, 0, 0', 0"..m (fig, 8) les positions successives 
de Foeil tournant avec la Terre autour d'un diamètre perpendi- 
culaire au plan du dessin. Soit AO la direction dans laquelle 
Tœil voit un astre A placé k une distance infinie ; l'image de 
cet astre viendra se peindre en a sur la rétine. L'ceil étant en 0', 
l'astre A sera vu par le rayon AO parallèle au premier» et son 
image se formera en d , à moins que l'observateur ne tourne 
sur lui-même pour faire face à l'astre , comme en 0» ce que nous 
n'admettons pas en ce moment» De même , I'cbU étant en 0'', 
l'image sera en ç* Or l'observateur se croit inunobile en un point 
quelconque , par exemple , et comme les images des objets 
voisins, appartenant comme lui à la planète, viennent toujours 
se former aux mêmes points de la rétine , il juge que son œil 
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* Quelques personnes éprouveront peut-^lre de l'embarras % saisir cette 
distinction : cela tient à ce que les mouvements de translation que Ton réalise 
géométriquement^ par exemple celui d'une bille que l'on attache à l'extré- 
mité d'une yei^ ou d'un fil et qu'on fait circuler autour de l'autre extrémité 
fixe, sont toujours accompagnés d'une rotation d'égale durée du mobile sur 
lui-même. En coupant le fil, la bille s'échappera par la tangente au cercle et 
décrira ensuite une parabole, sous l'influence de la pesanteur, mais elle eon- 
tinnera a tourner en même temps autour d'un diamètre perpendiculaire au 
plan du cercle primitivement décrit. Si on voulait réaliser un mouvement de 
translation pur de toute rotation, il faudrait laisser la bille libre et lui donner 
une impulsion (un coup de masse, par exemple), passant exactement par le 
centre de gravité. Tel est le cas des balles forcées, tirées avec un fusil dont 
les rayures ne sont point contournées en hélice. 
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n'a point changé de direction; mais, parce que Fimage de 
rétoile s*est transportée de a en 6 et en c sur sa réline, ou en 
a^ V et c' qui en sont les mêmes points physiques, il rapportera 
successivement la position de Tastre fixe À dans les prolonge- 
ments akyVk\ e'A", et les choses se passeront pour lui comme 
si Fastre avait tourné autour de lui avec une vitesse angulaire 
égale à la sienne, mais de sens contraire (les angles OCO', OCO*^ 
sont égaux à AOA', AOA"). 

Nous avons supposé que l'œil reste immobile par rapport au 
globe et aux objets voisins. Quand il se dirige vers un astre et 
qu*il veut le suivre malgré le mouvement de rotation, de ma- 
nière à percevoir son image sur le même point physique de la 
rétine *, il est évident que l'œil (ou Tobservateur) est obligé de 
tourner sur lui-même en sens inverse du globe terrestre ; mais 
Tobservateur ne pourra méconnaître le mouvement qu'il se 
donne relativement aux objets voisins, d'abord parce qu'il est 
volontaire , puis parce que les images de ceux-ci cesseront de 
se peindie sur les mêmes points physiques de la rétine. 

Nous venons d'examiner le cas où le rayon visuel OA est si- 
tué dans un plan perpendiculaire à l'axe de rotation du globe : 
examinons maintenant celui où ce rayon visuel est parallèle à 
Taxe , en supposant qu'une étoile se trouve précisément dans 
cette direction-là. Soit P'CP (fig. 9) l'axe de rotation du globe, 
et la première position de l'œil; un rayon AO parallèle à PF 
viendra faire image en a, puis en a! dans la position 0' et en a** 
dans la position Ql\ Or ces points a, a' a'\.. seront un seul et 
même point physique de la rétine; car, si Taxe de l'œil placé 
en est dirigé vers l'étoile, il le sera encore en 0', en 0"... puis- 
que le mouvement de rotation de cet axe optique, autour d'une 
ligne parallèle PF, engendre un cylindre ayant pour base le 



* C'est ce que Ton réalise dans les grands observatoires où les grandes 
lunettes montées parallacliquement (p. 40 et fig. 17 bis) sont menées par des 
horloges de manière à suivre le mouvement régulier du ciel , ou plutôt à 
détruire, par une rotation contraire, l'effet de la rotation du globe terrestre. 
Une étoile vue à l'aide d'une telle lunette paraît alors parraitement immobile 
à l'observateur; mais si l'on supprime toute communication de mouvement 
entre l'horloge et l'instrument, alors on voit l'étoile se mouvoir et traverser 
rapidement le champ de la lunette. 
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cercle décrit par l'œil. Celte étoile-là, dont nous supposons la 
distance infinie, ne paraîtra donc pas se mouvoir : elle sem- 
blera toujours siluée sur une parallèle à PP' menée par chaque 
position de l'œil, et toutes ces parallèles aboutissent, à Tinfini, 
au même point de concours. 

Si rétoile n'est située ni dans le plan de l'orbite que Tœil 
parcourt , ni dans la direction de Taxe de rotation du globe , 
mais dans une position intermédiaire , le rayon visuel ne pa- 
raîtra plus décrire un plan perpendiculaire à Taxe , comme 
dans le premier cas , ni un cylindre parallèle à Taxe comme 
dans le deuxième , mais un cône de révolution plus ou moins 
ouvert. Ici la géométrie élémentaire offre une conception très- 
simple , pour aider Fesprit à se représenter dans Fespace ces 
changements de direction et tous ces mouvements apparents. 
L'artifice consiste à imaginer autour de Tobservateur une 
sphère d'un rayon quelconque dont les points représenteront 
les directions des rayons visuels, ou, ce qui revient au même , 
la perspective de tous les points fixes de l'univers. C'est en 
effet l'habitude, en géométrie, de représenter les directions au- 
tour d'un point , à Taide d'une sphère décrite autour de ce 
point comme centre, avec un rayon quelconque. Alors les an- 
gles plans sont représentés, sur cette sphère, par des arcs, les 
angles trièdres par des triangles sphériques , les plans par des 
grands cercles, les cônes de révolution par des petits cercles, et 
les simples lignes (direction des rayons visuels) par des points. 

Si l'observateur est fixe et que l'univers entier tourne autour 
de lui d*une seule pièce^ on représentera géométriquement l'effet 
produit en faisant tourner, autour d'un diamètre, la sphère idéale 
dont l'observateur occupe le centre et sur laquelle les astres 
viennent former leurs perspectives. Si l'univers est immobile 
et que l'observateur soit animé d'un mouvement de rotation 
autour d'un axe quelconque , tout ce panorama sphérique lui 
paraîtra encore tourner autour de cet axe avec la même vitesse 
angulaire. Dans les deux cas, l'impression sera la même et 
comme le spectateur se juge toujours immobile, il devra tou- 
jours attribuer le mouvement aux objets extérieurs. Les deux 
conceptions géométriques destinées à représenter les phéno- 
mènes perçus sont donc rigoureusement équivalentes pour les 
sens. L'une est en harmonie avec notre croyance instinctive, 
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physiologique, à l'immobilité du sol qui nous porte, mais elle 
est mécaniquement absurde ; tandis que l'autre se trouve en 
harmonie parfaite avec les lois de la mécanique et du bon sens. 

Voyons en effet à quoi nous conduira la première conception, 
adoptée par les anciens. D'abord les étoiles sont placées à une 
distance considérable , que l'on ne peut estimer à moins de 
1 000 000 de fois le rayon de la Terre *j sans quoi leur parallaxe 
terrestre serait mesurable. Certaines étoiles placées dans un 
plan perpendiculaire à Taxe PF devraient donc décrire en 
vingt-quatre heures , durée constante du mouvement diurne ^ 
une circonférence égale à2irXl000000X6366 000« au moins. 
Leur vitesse serait de 460 000 kilomètres ou plus de cent mille 
lieues de poste par seconde. 

Mais toutes les étoiles ne sont pas situées dans ce plan cen* 
tral ; d'autres sont plus près de Taxe et décriraient leurs cer* 
clés avec des vitesses moindres ; celle qui sa trouverait sur Taxe 
même ne tournerait pas du tout. Un pareil ensemble de mou^ 
vements ne pourrait exister à moins que Tunivers ne formât un 
tout solide. 

Il y a plus ; les étoiles ne sont certainement pas toutes h la 
même distance, et cependant, quelle que soi! leur distance, il 
faudrait qu'elles accomplissent leur révolution journalière en 
vingt-quatre heures. Leur vitesse angulaire étant la môme, leur 
vitesse linéaire devrait être proportionnelle à la distance à Taxe 
de rotation. Les étoiles deux fois, trois fois, mille fois plus éloii- 
gnées que les plus proches , devraient donc être animées de 
vitesses deux fois, trois fois, mille fois plus grandes* Il serait 
impossible d'assigner une cause quelconque h de tels mouva* 
ments. 

Il est curieux de voir comment les anciens ont esquivé ces 
absurdités palpables. D'abord ils placèrent les étoiles beaucoup 
plus près» et sur ce point la mesure de leurs distances ne pou* 
vait faire obstacle , par la raison qu'ils n'en tentèrent jamais ; 
leurs instruments étaient trop imparfaits pour une pareille re^ 
cherche* Ensuite ils matérialisèrent çn quelque sorte la sphère 



* On verra que les étoiles sont bien plus éloignées encore et que la di- 
stance supposée dans le texte est très-petite en comparaison de la distance 
réelle. 
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idéale dont |nou8 avons parlé , sphère dont l'obserrateur eêt 
censé occuper le centre et dont les points représentent les di- 
rections ou les perspectives des différents objets extérieurs. Us 
admirent que les étoiles étaient effectivement de simples points 
brillants fixés dans la concavité d'une sphère transparente, so- 
lide et tournant en un jour, sur un de ses diamètres , autour 
du spectateur immobile. Tant qu'il ne s'agit que de représenter 
géométriquement les apparences , sans s'inquiéter de la réalité 
physique des mouvements , l'idée ancienne peut suffire, et, 
aujourd'hui encore , elle est utilisée dans la construction de 
ces sphères célestes en bois ou en carton à l'aide desquelles 
on représente les étoiles et les apparences du mouvement 
diurne. 

Mais il y a d'autres astres que les étoiles; il y a le Soleil, la 
Lune et les planètes qui doivent présenter des apparences ana- 
logues , et paraître aussi tourner en vingt-quatre heures , non 
plus exactement , mais à peu près , autour de la Terre. Or ces 
astres sont bien plus voisins de nous que les étoiles; il a donc 
fallu , pour les faire rentrer dans le même système d'explica- 
tion, attacher chacun d'eux à une sphère particulière, concen- 
trique avec la sphère des étoiles, et tournant avec elle sous son 
impulsion. La sphère de cristal extérieure a été nommée le 
premier mobile, parce qu'on supposait qu'elle entraînait les 
sphères intérieures , conductrices des planètes ; et tel est l'em- 
pire des mots que les astronomes disaient encore , il y a cin- 
quante ans, Pheure du premier mobile^ pour dire l'heure réglée 
sur la rotation journalière de la terre. Il est inutile de faire 
ressortir une foule d'autres impossibilités de ce vieux système; 
elles se présenteront assez d'elles-mêmes dans la suite *. 

Après les apparences engendrées par le mouvement de rota- 
tion diurne de la Terre, il nous resterait à examiner celles qui 
sont produites par son mouvement annuel de translation. Cette 

* Ci serait un curieux problème de critique historique que de rechercher 
les motifs réels de sa longue durée. U y a trois siècles, les meilleurs esprits le 
soutenaient encore de très-bonne foi; ils rejetaient comoie absurde la doc- 
trine du mouvement de la Terre ; et cependant cette doctrine, si évidente au- 
jourd'hui, avait été proposée par les pythagoriciens avec une netteté parfaite. 
Ce long triomphe d'une erreur sur la vérité bien formulée laisse une impres- 
sion décourageante dans l'esprit. 
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question sera traitée au commencement du III' livre. Il suffit 
d'avertir ici que le second mouvement ne produit aucune il- 
lusion appréciable sur les étoiles , à cause de leur distance in- 
finie, mais seulement sur les astres voisins. Pour ceux-ci 
rillusion est très- compliquée; nous verrons plus tard quelles 
modifications il faut dans ce cas apporter aux lois que nous 
aurons reconnues à l'aide des étoiles; en nous bornant aux 
étoiles, la question se réduit à ses termes les plus simples. 



CHAPITRE III. 

MOUVEMENT DIURNE APPARENT DES ÉTOILES. SPHÀRE CÉLESTE. 

Définitions. — Puisque les mouvements apparents, engendrés 
par la rotation journalière de la Terre , se laissent représenter 
géométriquement par une sphère d'un rayon arbitraire , à la- 
quelle on donne pour centre Fœil immobile de Tobservateur, 
et que l'on suppose tourner en vingt-quatre heures comme la 
Terre, mais en sens inverse, nous pourrons employer ici quel- 
ques termes dont on se sert habituellement pour désigner les 
divers éléments de la rotation d'une sphère quelconque tour- 
nant autour d'un diamètre. 

1° On nomme ligne des pôles (fig. iO) le diamètre PF qui sert 
d'axe de rotation à la sphère , et pôles les deux points diamé- 
tralement opposés P et F où cet axe perce la surface. 

2° On nomme équateur, le grand cercle ee' dont le plan est 
perpendiculaire à la ligne des pôles. 

3° On nomme parallèles les petits cercles parallèles à l'équa- 
teur (aa\ bb\ ce'...) et ayant, comme lui, pour pôles géométri- 
ques, les pôles mêmes de la rotation. 

4" On nomme distance angulaire de deux points de la sphère 
ou simplement distance, l'arc de grand cercle compris entre 
ces points ; cet arc mesure l'angle des rayons visuels dirigés 
du centre vers ces deux points. Par exempte , la distance du 
point a au pôle P, qu'on nomme souvent la distance polaire du 
point a, est l'arc Va mesure de Tangle PTa. 
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Tout parallèle bb' peut être considéré comme la base d*wi 
cône droit ayant son sommet au centré T et pour axe la ligne 
des pôles; Tangle de ce cône est alors mesuré par la distance 
polaire P6 d'un point quelconque du parallèle bb'. Il peut encore 
être engendré par la rotation d'un point b tournant autour de 
Taxe, et alors le rayon du cercle bb' est la perpendiculaire 6K ; 
ce rayon engendre lui-même un plan perpendiculaire à la li- 
gne de pôles. Uéquateur est le parallèle pour lequel ce cône et 
ce plan se trouvent confondus. 

Ces définitions s'appliqueront également au globe terrestre 
et à la sphère céleste; seulement, dans le premier cas, les cer- 
cles et les rayons ont tous une grandeur linéaire déterminée , 
tandis que, dans le second cas, le rayon est arbitraire, les points 
et les arcs de la surface céleste ne servant qu'à représenter des 
directions, des angles, des perspectives vues du centre. De plus, 
quand il s*agira de la sphère céleste , il faudra toujours sup- 
poser que la Terre et l'observateur sont situés au centre et 
réduits à ce point *. Celle conception est autorisée par les 
distances énormes des étoiles , en comparaison desquelles les 
dimensions de notre globe ^ont évanouissantes. 

Sphère eéieste. — Supposons maintenant que la figure 10 re- 
présente la Terre , et plaçons l'observateur en un point 6. La 
verticale du point b sera le prolongement du rayon terrestre 
(sa direction est partout indiquée par le fil-à-plomb), et V horizon 
du point b sera le plan tangent en 6. La région placée au-des- 
9US de ce plan ( du côté opposé à la Terre) est visible pour 
l'observateur; la région opposée, c'est-à-dire Tautre moitié de 
l'espace, lui est cachée par la Terre. Il est évident que la Terre 
entraîne , dans sa rotation , cet horizon et cette verticale qui 
changent ainsi continuellement de direction absolue dans l'es- 
pace; mais, pour Tobservateur qui se croit en repos, Thorizon 
et la verticale paraissent fixes et ce sont les astres qui semblent 
changer de position dans le ciel. Sur la sphère céleste, au 
centre de laquelle nous réduisons la Terre , la direction de la 
verticale de l'observateur est marquée par un point, et le plan 
de l'horizon par un grand cercle. 

On nomme zénith le point ou la verticale de l'observateur 



^ Â inoiDS d*aUribuer à la sphère idéale uu rayon presque inflnL 
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perce la sphère céleste *, et horizon céleste ou horisan le grand 
cercle qui répond au plan de l'horizon terrestre indéfiniment 
prolongé. Ce cercle divise la sphère céleste en un hémisphère 
actuellement visible et un hémisphère actuellement invisible. 

La verticale d'un lieu est plus ou moins inclinée sur Taxe de 
rotation de la Terre, ou, ce qui revient au même, la ligne des 
pôles est plus ou moins incUnée sur l'horizon , selon la position 
que l'observateur occupe sur le globe. De même , sur la sphère 
céleste , les pôles peuvent être plus ou moins éoartés du zénith 
ou de l'horizon que l'observateur se choisit. 

Réunissons maintenant ces divers éléments dans Une même 
figure représentant l'observateur immobile en T avec sa verti- 
cale TZ (fig. Il), son horizon dont le plan est ombré, et une 
ligne PTP parallèle à l'axe de rotation de la Terre. Décrivons 
une sphère autour de lui avec un rayon quelconque ; cette 
sphère pourra nous servir à figurer le ciel des étoiles , pourvu 
que nous réduisions en même temps la Terre au seul point T. 
Dès lors , l'axe réel de la Terre se trouvera confondu avec sa 
parallèle PF; F et F seront les pôles célestes, Z le zénith, 
NESO le cercle de l'horizon céleste. 

Cela posé , du point T menons des rayons à tous les astres si- 
tués au-dessus de l'horizon ; chaque rayon ira percer la sphère 
et un point que nous pourrons substituer par la pensée à l'astre 
correspondant, car ici il ne s'agit nullement de la distance de 
Tastre , mais bien de sa direction déterminée par celle du point 
correspondant sur la sphère céleste. D'après ce que nous avoùs 
vu, les apparences seront les mêmes, soit que nous fassions 
tourner l'observateur avec sa verticale et son horizon autour 
de la ligne des pôles , soit que nous fassions tourner la sphère 
céleste autour de cette même ligne , en laissant immobiles la 
verticale TZ et Thorizon NESO. C'est dans le langage relatif à 
ce second cas que nous allons nous exprimer. 

D'abord un seul des pôles est visible : c'est le point P situé 
au-dessus de l'horizon ; il porte le nom de pôle élevé» L'autre 
pôle F reste masqué par le globe terrestre, au-dessous de 

\ 

* Le point opposé au zénith porte le nom de nadir. Ces deux mots arabes 
signifient le côté de la tète et le côté des pieds; la direction du corps d'un 
homme debout marque à la fois un diamètre de la Terre et Taxe de l'hori- 
zon. Cf. Sédillot^ Tàblei astron» d^Oloug^Begé 



rhorizon , on le nomme pôle abaissé. Chaque point de la sphère 
décrira journellement un parallèle dont le pôle visible sera P, 
mais les parallèles diurnes seront tous placés différenunent 
par rapport à l'horizon NESO. 

Certains points décrivent leurs parallèles entiers au*-dessus 
de rhorizon : ce sont les plus proches dû pôle élevé P. D'autres 
décrivent leurs parallèles entièrement sous l'horizon ; ce sont les 
plus voisins du pôle abaissé P\ Enfin d'autres parallèles coupent 
l'horizon de manière à être en partie au-dessus , en partie au- 
dessous , c'est-à-dire en partie visibles et en partie invisibles* 

Si à ces points nous faisons correspondre maintenant des 
étoiles , il y aura donc des étoiles circumpolaires telles que C , 
qui ne se lèvent et ne se couchent jamais , et qui restent con- 
stamment visibles au-dessus de Thorizon. D'autres restent con- 
stamment invisibles au-dessous de l'horizon. D y am*a des étoiles 
telle que Â qui se lèvent en a et se couchent en a'^ après avoir 
décrit la plus grande partie de leur parallèle dans l'hémisphère 
visible. D'autres, telles que B, paraissent à peine au-dessus 
de l'horizon et achèvent au-dessous de lui le reste de leur 
cours. Enfin il y en aura qui décriront un grand cercle de la 
sphère EcOtf', coupé par l'horizon en deux parties égales. Ce 
grand cercle porte le nom d'éqîmteur céleste; son plan , per- 
pendiculaire à l'axe PP', passe par le point T. 

Si nous voulions substituer le langage de la réalité à celui 
des apparences , nous considérerions la sphère céleste comme 
immobile , tandis que la verticale et Thorizon de l'observateur 
tourneraient coniquement, en sens inverse des flèches, autour 
de PP', sans changer d'inclinaison sur cette Ugne des pôles. La 
partie NOS de l'horizon, s'écartant des points b\ 0, A', par 
exemple, viendrait bientôt les masquer à l'observateur; les 
étoiles correspondantes paraîtraient se coucher^ tandis que, dans 
la région opposée NES, l'horizon s'abaissant successivement 
au-dessous des points 6, E, a,... il semblera que ces points se 
lèvent et s'élèvent de plus en plus en montant obliquement au- 
dessus de l'horizon. D'un côté le plan de l'horizon couvre en 
tournant une portion toujours croissante de la sphère céleste, 
tandis qu'il en découvre une partie équivalente dans la région 
opposée. Eu un mot , il revient au même de dire qu'un astre 
se lève à l'horizon ou de dire que Thorizon vient d'atteindre 
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cet astre. U ne faut pas s'étonner d'ailleurs si le langage usuel 
se prête mieux à exprimer les apparences que la réalité. 

Sphère oblique, parallèle, droite. — En se reportant à ce 

qui a été dit plus haut sur les diverses positions qu'un obser- 
vateur peut prendre à la surface du globe terrestre , on voit 
que la figure 1 1 , relative au cas où l'horizon est oblique à la 
ligne des pôles, est le cas le plus général; c'est aussi celui de 
nos contrées françaises qui. se trouvent à peu près également 
éloignées du pôle et de l'équateur terrestre. Ù y a deux cas 
extrêmes dignes de remarque. L'un où l'observateur est placé 
au pôle même de la Terre ; alors la verticale coïncide avec la 
ligne des pôles et le plan de l'horizon avec l'équateur céleste. 
La figure 12 représente ce cas; là tous les parallèles diurnes 
des astres sont parallèles à l'horizon ; toutes les étoiles sont 
circumpolaires; elles ne se lèvent ni ne se couchent jamais; le 
pôle est au zénith. Les anciens disaient que la spHre est paral- 
lèle pour l'observateur. L'autre cas (fig. 13) est celui où l'ob- 
servateur se trouve sur l'équateur terrestre; alors sa verticale 
est située dans le plan de l'équateur, le plan de son horizon 
est parallèle à la ligne des pôles terrestres, par conséquent les 
deux pôles célestes se trouvent à la fois à l'horizon; enfin les 
parallèles diurnes Çtonl perpendiculaires à l'horizon et coupés tous 
par lui en deux parties égaies. Comme la durée de la rotation 
diurne est de vingt-quatre heures, il en résulte que toutes les 
étoiles restent douze heures au-dessus et douze heures au-dessous 
de l'horizon. Dans le cas de la sphère oblique (Rg. 11), il n'y a 
que les étoiles situées sur l'équateur céleste ee' qui jouissent 
de cette propriété. La figure 13 représente la sphère droite des 
anciens. 

Invariabilité des distanees «Mf^lalres des étoiles* — Insis- 
tons d'une manière spéciale sur deux traits caractéristiques de 
la sphère étoilée : les figures des constellations ne varient, ni 
par l'effet du mouvement diurne , dans l'espace d'une journée, 
ni par l'effet du temps , dans la suite des siècles *. 

1*" Les étoiles sont placées à d'énormes distances linéaires 



* Nous nous exprimons ici d'une manière trop absolue ; mais le lecteur trou* 
vera le correctif nécessaire à la fin du livre VI, arUcle Iht mouvement propre 
des Aoilis» 



SPHÈRE CÉLESTE. 33 

devant lesquelles les dimensions de la Terre s'évanonissenl 
complètement. Il en résulte que la rotation de la Terre ne sau- 
rait altérer les distances mutuelles (angulaires) des étoiles, ni 
les arcs qui leur servent de mesure sur la sphère céleste ; car 
l'effet de celte rotation se réduit à déplacer l'observateur dans 
l'espace absolu d'une quantité toujours inférieure , ou au plus 
égale au diamètre même de la Terre, c'est-à-dire d'une quantité 
insensible. Ainsi les constellations nous présenteront toujours 
la même ligure en quelque endroit de la voûte du ciel que 
puisse les amener le mouvement diurne apparent du ciel. 

Il n'en est pas ainsi des planètes; celles-ci sont proches de 
nous , je veux dire que les dimensions de la Terre ne sont 
plus insensibles en comparaison de leurs distances. Elles sem- 
bleront bien tourner autour de nous, tout comme les étoiles; 
mais leurs distances angulaires aux autres astres varieront un 
peu, du lever au coucher, ainsi que le montre la figure 14 » 
où l'observateur occupe successivement, dans l'espace, les 
points 0, 0', 0".... à cause du mouvement de rotation de la 
Terre T , et voit les astres voisins A et B sous des angles diffé- 
rents AOB, AO'B, AO^'B.... C'est un effet de parallaxe. 

2*» Les étoiles sont immobiles , ou du moins leurs déplace- 
ments relatifs sont à peu près insensibles pour nous, à cause 
de la distance qui nous en sépare. Il s'ensuit évidemment que 
leurs distances angulaires doivent toujours rester les mêmes , 
à toutes les époques, et, de fait, les constellations sont encore 
aujourd'hui telles que les anciens les ont vues et décrites. 

11 n'en est pas ainsi des planètes; celles-ci font partie de 
notre système solaire, auquel les étoiles sont si complètement 
étrangères; elles circulent comme la Terre autour du Soleil à 
de médiocres distances. Donc aussi leurs projections ou leurs 
perspectives sur la sphère céleste doivent se déplacer continuel- 
lement, et pour ainsi dire errer (delàlemolTcXavTiTà) parmi les 
étoiles, auxquelles d'ailleurs elles ressemblent tantà'l'œil nu*. 

* Mercure, Vénus, Mars, Jupiter el Saturne ressemblent à des étoiles bril- 
lantes, légèrement colorées en jaune ou en rouge; seulement les planètes ne 
scintillent guère; leur lumière est douce et calme» tandis que les étoiles 
scintillent le plus souvent, surtout près de l'horizon. Mais une lunette munie 
d'oculaires divers, grossissant de 40 à 100 ou 120 fois, suffit pour dévoiler 
entre les étoiles et les planètes des différences bien autrement frappantes , 

COSMOGRAPHIE. 3 
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Les anciens aTaient reconnu ces caractères distinctifs des 
planètes et des étoiles; à celles-ci il donnaient le nom de fixei 
par opposition aux planètes , dont le nom même exprime en 
grec la mobilité. Mais Tépithète de fuce n'avait pour eux ni 
le même sens, ni la même portée qu'aujourd'hui'^. 

Aspeet du eiei étoile. — Pour comparer cette théorie des ap- 
parences que le mouvement de la Terre doit faire naître , avec 
ce que nous voyons réellement chaque nuit , il suffit d'identi- 
fier la voûte céleste qui surmonte nos têtes avec la sphère idéale 
d'un rayon arbitraire dont nous nous sommes servis pour faci- 
liter nos raisonnements , et de chercher ensuite sur cette voûte, 
qui n'est plus idéale , mais bien familière à nos yeux , le cercle 
NESO , le point Z , le pôle P et les parallèles que les étoiles doi- 
vent décrire autour de ce pôle. Le cercle NESO sera l'horizon 
visible** où le ciel parait finir et reposer sur la Terre. Le zénith Z 
nous sera indiqué par la direction du fil à plomb prolongée 
jusqu'à la voûte céleste. Le pôle P se reconnaîtra à la petitesse 
des parallèles décrits par les étoiles voisines de ce pôle. Enfin 
le sens du mouvement se distinguera facilement par les deux 
régions opposées E et {est et (mest\ où les étoiles se lèvent et 
se couchent. 

Étoile polaire. ^ On trouvera aisément le pôle en se familia- 
risant avec une ou deux configurations remarquables formées 
par les étoiles circumpolaires. Il y a là deux constellations , 
c'est-à-dire deux groupes d'étoiles que les anciens ont nommés 



que oous recommaadoos instamment à la curiosité et à Tattenlion des élèves. 

* M. deHumboldt a montré, dans le UI* volume du Cosvm)s, l'origine de ce 
mot ^e qui doit embarrasser tous les commençants. Gomment se fait-il, en 
effet, que les anciens appliquent Tépithèle de fixes aux étoiles, tout en les 
supposant animées d'un mouvement journalier de rotation autour de la 
Terre ? Les anciens astronomes grecs désignaient les étoilas par le nom col- 
lectif de «v5sSe|jivo( à(rTÉp«c, c'est-à-dire astre$ atUuhét'i'k la voûte céleste, 
mais tournant avec elle et suivant tous ses mouvements, par opposition aux 
planètes , icXàvviTec, qui ne sont point clouées à la concavité de cette sphère. 
Quand les Romains importèrent chez eux quelques éléments des sciences 
grecques, cette expression fut traduite par asira fixa au Heu de tn/îxa ou de 
affixa eoB{o,et de là vient le mot de ^et^ appliqué aux étoiles ; mats pour les 
anciens, il n'y avait d'absolument fixe, dans l'univers, que la Terre. Aujour- 
d'hui l'espèce de solécisme commis par les auteurs romains (Manilius) est de^ 
venu l'expression de la vérité. 

^* Pour un cBftl jdacé trèi-prèf du toi. 
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la Grande Ourse et la Petite Ourse (flg. 34), et fpii accomplis- 
sent leur rotation diurne autour du pôle P sans jamais dispa* 
raltre sous notre horizon. La plus brillante étoile de la Petite 
Ourse , la Polaire , est située à 1® ^ seulement du pôle ; elle dé- 
crit autour de ce pôle, en vingt-quatre heures, un cercle de 1® { 
de rayon sphérique. Quand il ne s'agit que d'examiner le ciel 
à Toeil nu, on peut prendre sans inconvénient cette étoile pour 
le pôle même. Pour s'exercer à la retrouver, il faut chercher 
dans la constellation de la Grande Ourse les deux étoiles a et ^ 
(autrefois nommées les gardes de la Grande Ourse). La Polaire 
est placée à peu près sur l'alignement de ces deux étoiles à 
une distance quintuple environ de celle de a à p * (voy . la flg. 34). 

En suivant avec attention la marche des étoiles pendant une 
belle nuit, on y reconnaîtra toutes les apparences auxquelles 
nous avons été conduit par ce qui précède. 

Toute eéieste. — Une seule chose ne se prête pas complète- 
ment à Fassimilation que nous venons de faire entre le ciel 
et la sphère idéale sur laquelle nous avons raisonné : c'est une 
particularité de la forme même du ciel. Cette voûte bleue qui 
surmonte nos têtes et semble porter les astres dans sa conca- 
vité, n'est point une demi-sphère; elle est fortement surbaissée, 
en forme d'ellipsoïde de révolution très-aplati. 11 résulte de là 
une illusion dont il est facile de se rendre compte. Nous savons 
que les distances mutuelles des étoiles ne doivent point varier 
par suite du mouvement diurne , puisque tout se passe comme 
si eUes étaient fixées à une sphère tournante ; cependant les con- 
stellations paraissent se rétrécir à mesure qu'elles s'élèvent sur 
l'horizon, au levant, et se dilater quand elles s'en rapprochent 
au couchant. Prèsdu zénith, elles paraissent plus petites qu'à l'ho- 
rizon. On peut vérifier le fait en regardant la constellation de la 
Grande Ourse à douze heures d'intervalle, d'abord lorsqu'elle 
rase Thorizon , puis lorsqu'elle culmine non loin du zénith. 

* Ces constellaUons ont servi à désigner la plage du ciel où se trouve le 
pôle visible en Europe et dans tout Tancien monde. En grec &pxToc veut dire 
ourse; de là les noms de pôle arctique^ ou situé dans VOurse, et de pôle ant- 
arctique^ opposé à l'Ourse. La Grande Ourse (le chariot), était nommée ctiez 
les Romains septem triones, les sept bœufe, d'où le nom de septentrion. Enfin 
on dit ordinairement Itpôle boréal, le pôle austral, d'après les noms antiques 
des vents qui soufflent du nord et du sud» Boreae et Àutter* 
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Il faut distinguer ici entre les grandeurs linéaires des arcs 
qui se projettent sur le ciel et les distames angulaires dont ces 
arcs sont la mesure.; celles-ci n'ont pas varié, malgré l'appa- 
rence, car, si on les mesure, on retrouve les mêmes angles à 
rhorizon et au zénith. L'illusion lient donc à la forme surbais- 
sée de la voûte céleste. Si elle était sphérjque (fig. 15), deux 
astres paraîtraient , à l'observateur 0, conserver leur distance 
mutuelle, qu'ils fussent au zénith, en EE', ou près de se coucher 
à rhorizon, en it'\ car l'aiigle EOE' étant nécessairement égal 
à eOe', les petits arcs EE' et ti' paraîtraient égaux à l'observa- 
teur, puisqu'ils en seraient également éloignés. Mais comme le 
ciel est surbaissé, il en résulte que les deux étoiles se projet- 
tent sur sa voùle en e et e'; l'observateur qui voit ces deux arcs 
ee* et ti' sous le même angle, juge cependant les étoiles plus 
éloignées de lui en ee' qu'en ee\ et, par suite, ij trouve le pre- 
mier arc plus grand que le second. Cet effet est variable sui- 
vant la pureté du ciel et son degré d'illumination. Il se remar- 
que aussi pour le Soleil et la Lune ; à leur lever et à leur coucher, 
ces deux astres paraissent souvent deux ou trois fois plus grands 
que lorsqu'ils ont atteint une grande hauteur. 

La cause principale de cette forme surbaissée de la Voûte cé- 
leste est indiquée dans la fig. lô his ; elle tient à la présence 
de l'atmosphère qui enveloppe la Terre, et dont l'épaisseur 
varie beaucoup du zénith à l'horizon. Si peu que cette atmo- 
sphère, qui n'a guère plus de 60 kilomètres de hauteur, soit 
éclairée, elle forme au-dessus et autour de nous un fond de 
tableau peu distant , sur lequel vient se dessiner la perspective 
générale de l'univers. L'épaisseur phis grande de l'atmosphère 
dans le sens horizontal fait que la vue saisitplus loin, danscesens, 
des particules éclairées d'air ou de vapeur, et que le fond général 
du tahleau est plus reculé par là qu'au zénith. Les objets exté- 
rieurs qui viennent s'y peindre paraissent plus loin, et partant 
nous les jugeons plus gros. Toujours est-il que celte voûte res- 
treinte, sorte de cloche transparente sous laquelle nous sommes, 
était tout le ciel des peuples primitifs (voy. la fable d'Atlas). 
C'est encore le nôtre lorsqu'il ne s'agit que des apparences. Il ne 
faut pas s'étonner de voir grandir immensément l'univers 
quand on quitte par la pensée cette espèce de dais ou de cloche 
si étroite qui surplombe nos tètes. 
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L'illusion dont il s*agil ne touche en rien au fond même de 
la question du mouvement diurne apparent, où Ton n*a point 
à s'occuper réellement des arcs tracés sur une voûte quelconque 
par la marche d'une étoile , mais bien des angles sous-tendus 
à l'œil de Tobservateur. Or, ces angles resteraient ce qu'ils sont, 
quand même ils se dessineraient en perspective sur une sur- 
face encore moins sphérique que celle du ciel. 

On a donné une autre explication , on a dit et on répète 
souvent que si les constellations nous sembleut plus grandes 
près rhorizon qu'au zénith , c'est que les objets terrestres pla- 
cés entre l'astre et l'observateur servent dans ce cas de points 
de repère pour apprécier la distance de l'aslre, et nous man- 
quent au contraire lorsque nous regardons dan$ une direction 
plus rapprochée du zénith; qu'en conséquence les astres parais- 
sent plus loin et aussi plus grands à l'horizon. Pour apprécier 
la valeur de cotte explication , il suffit de masquer avec la main 
les objets terrestres; on trouvera que l'illusion dont il s'agit 
persiste toujours et ne saurait par conséquent être attribuée à 
la cause indiquée. 

Sens direet, rétrograde. —11 est essentiel de bien définir le 
sens du mouvement diurne apparent des étoiles et de tous les 
astres. C'est le sens rétrograde. Nous avons vu que toutes les 
planètes circulent dans le même sens autour du Soleil; que les 
satellites circulent dans ce sens autour de leurs planètes (sauf 
ceux d'Uranus); que toutes les planètes tournent dans ce sens 
sur elles-mêmes, Ce sens est direct dans le langage astrono- 
mique; le sens opposé est rétrograde. Or, le mouvement réel 
de rotation de notre globe est direct comme tous les mouve- 
ments de notr« système; donc le mouvement diurne apparent 
de la sphère céleste doit être appelé rétrograde. 

Pour se familiariser avec ces deux mouvements à la fois, il 
suffit de considérer la marche apparente de la Lune, à deux 
ou trois heures d'intervalle. Elle paraît entraînée comme les 
étoiles par le mouvement rétrograde et général du ciel; mais, 
au bout de quelques heures, on s'aperçoit qu'elle s'est en même 
temps rapprochée des étoiles situées plus à Test; elle a donc 
marché ausssi en sens direct ^ c'est-à-dire en sens opposé au 
mouvement diurne général qui va du levant au couchant. 

Pour définir géométriquement le sens d'un mouvement de 



38 SniÈRfi GÉLBSTS. 

rotation autour d'un axe , ou de translation circulaire dans un 
plan , il suffit de se placer par la pensée le long de Taxe cen- 
tral de ce mouvement , la tête tournée vers une certaine plage 
de l'espace (celle où se trouve le pôle boréal de notre globe et 
les deux Ourses célestes) ; puis on distinguera deux sens , celui 
de droite à gauche , que Ton est convenu de nommer direct} 
et celui de gauche à droite cpie Ton est convenu de nommer 
rétrograde. Ce dernier est celui des aiguilles d'une montre* £n 
se plaçant ainsi , la tète tournée vers le pôle boréal ( le pôle 
élevé en Europe), les pieds vers l'équateur, le mouvement 
diurne apparent va du levant à Toccident, de l'est à Touest, 
de gauche à droite. Par conséquent la Terre tourne en réalité 
sur elle-même de droite à gauche , de Touest à F^st , en sens 
inverse des aiguilles d'une montre. 



CHAPITRE IV. 

STSTÈMBS DI GOORDONNÉBS SPHÉRIQUES. -- HÀUnUES ET AZIHCrTS. — 
DÉMONSTRATION BXPÉRUIBNTALK DBS LOIS DU MOUVIBOtllT DIUENB. . 
— ANGLBS HORÀIRBS ET DÉaiNAISONS. 

Lois dv mouTement divnie. — Yoici ce qui ressort évidem- 
ment des explications précédentes : 

l^" Les courbes parcourues par les étoiles , sur la sphère cé- 
leste, en vertu du mouvement diurne, sont des cercles. 

S"" Ces cercles ont tous le même pôle , et ce pôle est plus ou 
moins élevé au-dessus de l'horizon , suivant la situation géogra- 
phique de l'observateur. Le pôle opposé est situé au-dessous 
de l'horizon. 

S'' Chaque étoile décrit son parallèle avec une vitesse uni- 
forme , parce que la rotation de la Terre est elle-même uni- 
forme. 

4'' Toutes les étoiles , quelles que soient leurs distances angu- 
laires au pôle, emploient le même temps à décrire leurs paral- 
lèles respectifs. Ce temps est le jour sidéral ; c'est aussi la du<^ 
rée de la rotation de la Terre sur son axe. 
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d* Ainsi le mouTeinent diurne apparent ne doit altérer en 
rien les positions respectives des ces étoiles; il s'accomplit 
comme si 1^ étoiles étaient fixées dans la concavité d'une 
sphère solide tournant autour de la ligne des pôles , robserva- 
teur et la Terre tout entière devant être considérés comme 
réduits à un simple point , centre de cette sphère imaginaire. 

Il est aisé de vérifier grossièrement ces lois en suivant de 
Fœil, pendant plusieurs nuits, les mouvements apparents de la 
sphère céleste. Il s'agit maintenant de les vérifier en recourant 
aux mesures géométriques les plus précises. Cette étude nous 
conduira d'ailleurs à des résultats de la plus haute importance. 

Pour suivre dans le ciel les mouvements d'une étoile, il 
faut à chaque instant déterminer , par rapport aux objets ler^ 
reslres , la position du rayon visuel que l'on dirige vers cette 
étoile. On pourrait, par exemple , mesurer les distances angu- 
laires de Fétoile A à deux objets terrestres E et S , choisis d'ail- 
leurs d'une manière quelconque* sur l'horizon de l'observateur; 
la position actuelle de l'étoile A serait en effet déterminée si on 
connaissait les arcs de grand cercle AE et AS , de même que 
la position d'un point sur un plan est déterminée par les dis- 
tances Unéaires de ce point à deux autres points connus. 

En mesurant ainsi les coordonnées sphériques de l'étoile A 
en divers points de son parallèle diurne , il serait possible de 
construire géométriquement la série de ses positions sur une 
sphère matérielle , et de vérifier ensuite si tous les points ainsi 
obtenus sont bien sur un même cercle de cette sphère. Il vau- 
drait mieux encore somnettre ces coordonnées au calcul. 

Hauteurs et azimuts. — • Mais , pour le calcul comme pour 
l'observation , il y a des systèmes de coordonnées bien préfé- 
rables, par exemple celui des hauteurs et les azimuts. Soient TZ 
(fig. 16) la verticale du lieu de l'observateur T, et, par suite, 
Z le zénith. 

Tout plan passant par la verticale TZ se nomme plan vertical^ 
et son intersection avec la sphère oâeste s^ nonune simplement 
un vertical. 

L'angle dièdre compris entre un vertical quelconque ZH et 
un certain vertical ZS pris à volonté pour point de départ, se 

* Nen en ligne droite avec l'obseryaleur. 
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nomme l'azimuf*^ du verlical ZH; il a pour mesure Fangle de 
leurs traces horizonlales STH, ou l'arc correspondant SH sur 
l'horizon SONE. Les azimuts, ou les arcs du cercle de Thorizon 
qui leur servent de mesure , se comptent de 0® à 360* à partir 
du point S pris pour origine, et dans le sens SONE **. 

La position d'un point A, situé dans un vertical quelconque 
ZH, sera déterminée si on connaît Tare AH, c'est-à-dire l'angle 
ATH , que forme le rayon visuel TA avec Thorizontale TH ; 
cet angle ATH , ou l'arc AH qui lui sert de mesure , porte le 
nom de hauteur angulaire ou, tout simplement, de hauteur du 
point A ***. La hauteur d'un point se mesure donc dans un ver- 
tical à partir de l'horizon, et se compte de 0<> à 90®, La hauteur 
du zénith est de 90^ 

Ces conventions suffisent pour déterminer la position d'un 
point A quelconque de la sphère céleste , c'est-à-dire la direc- 
tion du rayon visuel TA. Le point A se trouve ainsi parfaite- 
ment défini par son azimut SH, et par sa hauteur HA; car tout 
autre point ayant même azimut SH, sera nécessairement situé 
dans le même vertical ZH et ne pourra dès lors avoir même 
hauteur HA; de même, tout autre point ayant même hauteur HA, 
sera nécessairement situé sur le même petit cercle AKL paral- 
lèle à l'horizon , et ne pourra dès lors avoir même azimut que 
le point A, à moins de se confondre avec lui. 

Ces coordonnées se mesurent à l'aide du théodolite (fig. 17), 
instrument composé d'un axe vertical AB, lequel porte un cercle 
horizontal CD et un cercle vertical EF. Une lunette est fixée à 
ce dernier cercle qui tourne lui-même autour d'un petit axe 
horizontal placé sur la tête de Taxe AB. 

En faisant mouvoir le théodolite autour de son axe vertical , 
un diamètre quelconque du cercle EF prend successivement la 
direction de tous les azimuts; et en faisant tourner la lunette 

* Ces termes d'azimut, de zéniUi, de nadir nous viennent des astronomes 
arabes du moyen âge, ainsi que les noms de beaucoup d'étoiles, tels que 
Rigel, Véga» Fomalhaut, Aldébaran.... 

** Un même plan répond à deux régions opposées de l'espace; il coupe la 
sphère suivant deux verlicaux, ZE et ZO par exemple, formant un demi- 
cercle EZO; mais on les distingue ici en leur attribuant des azimuts différant 
de 180«. 

*** S'il s'agit de l'élévation verticale et linéaire d'un point au-dessus du sol 
ou du niveau de la mer, on se sert ordinairement du terme à'aUiiude^ 
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et le cercle EF autour de son petit axe horizontal , on peut di- 
riger celte lunette à toutes les hauteurs possibles à partir de la 
position horizontale. 

L'azimut et la hauteur d'une étoile pourront donc être me-* 
sures à l'aide de ces deux cercles. Si on dirige la lunette vers 
le point de Ihorizon que Ton a choisi comme origine des azi- 
muts , le zéro du cercle horizouttol devra correspondre à l'index 
I, et le zéro du cercle vertical devra pareillement répondre à 
rindex i'. On fera tourner ensuite Tinstrument autour de Taxe 
vertical ab de manière à amener le plan du cercle vertical dans la 
direction de l'étoile; puis on fera tourner la lunette dans ce 
plan jusqu'à ce qu'elle soit dirigée sur l'étoile. En arrêtant l'in- 
strument dans cette dernière position, le cercle horizontal don- 
nera Tazimut et le cercle vertical donnera la hauteur de l'étoile. 

Vérification des lois du mouTemeiit dlarne. — En répétant ce 

système d'observation sur une même étoile, à différents instants 
ty f, i\ r,.... on obtiendra une série d'azimuts a, a', a", a**,.... 
et de hauteurs A, A', A", K\ qui en détermineront complète- 
ment les positions successives. Prenons maintenant un globe 
de bois ou de carton sur lequel nous tracerons d'abord le cercle 
horizontal SH'N (fig. 18) et Je zénith Z. Choisissons un point 
quelconque K pour origine des azimuts , et portons à partir de 
ce point K des arcs KU, KH', KH",.... respectivement égaux aux 
azimuts observés a, a', d\ a**,.... Par le point Z et les points 
H, H', H",.... menons les verticaux ZH, ZH', ZU",.... Enfin 
portons sur ces verticaux, en HA, H'A', H"A",.... les hauteurs 
angulaires mesurées A, h\ F,.... Il est évident que les points 
A, A', A", A"',.... ainsi construits représenteront les positions 
que l'étoile observée a successivement occupées aux instants 

», V, V • V •••• 

Or, trois points déterminent un cercle sur la sphère. Par les 
trois positions A , A', A", faisons passer un cercle : il faudra 
que les autres points A*', A"".... se trouvent sur ce cercle, si 
le mouvement de l'étoile a été réellement circulaire. Cette pre- 
mière vérification étant faite , on peut construire graphique- 
ment les points P, P', pôles de ce cercle, et déterminer ainsi 
l'axe PP', autour duquel la sphère est censée tourner. Pour que 
ce mouvement de rotation soit uniforme, il faut que les arcs 
A A', A' A", A'^A*^,.... décrits par l'étoile pendant les intervalles 
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de temps ^'— f, f— ^, T— f ,.... soient proportionnels à ces in- 
tervalles. C'est en effet ce qui aura lieu rigoureusement , pourvu 
que la pendule marche elle-même avec uniformité et que les 
observations aient été bien faites. 

Si on répète pour d'autres étoiles les mêmes mesures et les 
mêmes constructions , il se trouvera que tous les cercles décrits 
uniformément par ces étoiles auront même pôle P, ce qui ter* 
mine la vérification des lois du mouvement diurne en prouvant 
que la sphère céleste tourne d'une seule pièce autour d'un cer- 
tain axe PP'. La position du pôle visible P se trouvera d'ailleurs 
bien connue désormais par son azimut KN et sa hauteur NP, 
que l'on pourra mesurer sur le globe même où les construc- 
tions graphiques auront été exécutées'*. 

Angles horaires et déellnalsons. — Ce qui précède va UOUS 

conduire à un système de coordonnées plus simple que celui 
des hauteurs et des azimuts , et surtout bien mieux approprié 
à la natm-e du mouvement diurne de la sphère céleste. Ce 
nouveau système est basé sur les deux remarques suivantes : 
1* la distance angulaire de l'étoile A au pôle P (fig. 18) reste 
constante, car PA=PA'==PA".... ; 2* le mouvement de l'étoile 
A étant uniforme , c'est-à-dire les arcs AA', AA", AA*^.... étant 

* Au lieu de recourir aux constructions graphiques, il vaut mieux employer 
le calcul et les formules de la trigonométrie. Gomme la marche du calcul est 
simple et peut fournir matière à d'utiles exercices^ nous allons l'indiquer dans 
cette note. Considérons les triangles sphériques APZ, A'PZ, ATZ...; on con- 
naît, dans chacun d'eux, les côtés AZ, A'Z, A'^Z... respectivement égaux à 
90«— ?i, 90«--V,90*— /i".... De même PZ=90»— H en appelant H la hauteur 
inconnue NP du pôle P. Nommons encore A l'azimut inconnu KN du pôle P; 
les angles dièdres en Z des triangles sphériques désignésseront A-~ a, K-^a'y 
k—a".., La distance de l'étoile au pôle doit être constante : appelons-la A; ce 
sera la valeur inconnue des côtés égaux entre eux PA, PA', PA'^... Désignons 
enfin par P, V, P^... les angles dièdres en P de ces divers triangles. Gela posé, 
on aura, pour chaque triangle, la relation bien connue 

cos Arscos (A —a) cos /» cos H + sin fi sin H 

qui conUent les trois inconnues A, A, H. Trois triangles donneront les trois 
équations nécessaires pour déterminer ces trois inconnues dont les valeurs 
devront satisfaire , sauf erreur de mesure, aux équations déduites des autres 
positions observées de l'étoile. Ensuite on calculera aisément les angles diè- 
dres en P ; ils devront être proportionnels aux temps écoulés entre les obseN 
vaUont de l'étoile, c'est-à-dire à f — t, f — f, r-^f. 
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proportionnels aux temps employés à le parcourir, il^ doit en 
être de mtoie des angles dièdres correspondants APA^ ÀPA'', 

^lëta. • • • • 

Inclinons donc le premier système de coordonnées jusqu'à 
ce que son axe TZ (ûg. 19) yienne coïncider avec la ligne des 
pôles TP, et le plan de Thorizon avec Téquateur céleste EcOe' : 
nous aurons un second système tout aussi propre que le pre- 
mier à représenter la direction des rayons visuels émanés du 
point T. Mais les plans verticaux deviendront des plans passant 
par TP : ils prendront le nom de plans ou de cercles horaires. 
Les angles dièdres que ces cercles forment entre eux remplace- 
ront les azimuts et prendront le nom d^ angles horaires; on les 
comptera encore de 0" à Z6(fi sur Téquateur céleste , à partir 
d'une origine fixe, prise arbitrairement. Enfin les angles ou 
les arcs de hauteur (ATH ou AH de la fig. 18) deviendront 
les angles ATD ou les arcs AD , comptés sur les cercles ho- 
raires à partir de Féquateur, de 0® à 90®, et portant le nom 
de déclinaisons. Seulement, pour distinguer les deux régions 
célestes placées Tune au-dessus, Tautre au-dessous de Téqua- 
teur, on donnera le signe + aux déclinaisons des points situés 
du côté du pôle élevé et visible, ou pôle boréal, et le signe — 
à celles des points placés du côté du pôle abaissé ou pôle 
ausirat*. 

Voici la comparaison de ces deux systèmes de coordonnées 
sphériques. 



Éléments. 



Axe. 

Plan fondamental 
Angles dièdres. 
Angles plans. 



PfiEllIER SYSTÈME. 



Verticale du lieu. 
Horizon du lieu« 
Azimuts (de 0« à 360»). 
Hauteurs (de 0« à + 90«), 



Deuxième système. 



Ligne des pdles. 
Equateur céleste. 
Angles horaires (de Ofi à d60«). 
Déclinaisons (de 0* à ± 90o). 



ILes azimuts et les angles horaires se comptent dans le sens du mouve- 
ment diurne , de gauche à droite. 



* l\ est évident qu'on pourra réaliser Tinstrument de mesure correspondant 
^Jce système de coordonnées en inclinant le théodolite de la figure il jusqu'à 
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Ils sont du reste parraitement équivalents et il revient au 
même , par exemple , pour fixer à un certain instant , à Paris , 
la position d'une étoile nommée a d'Andromède, de dire que 

cette étoile avait pour azimut 90^ 0' 

pour hauteur 51*1' 

ou de dire qu'elle avait pour angle horaire 45^ 35' 

pour déclinaison + 28* 16' 

La position que l'étoile occupait dans le ciel, à cet instant, est 
également bien déterminée par l'un ou l'autre système de coor- 
données. 

L'avantage du second sur le premier consiste dans les deux 
propriétés que nous avons signalées précédemment. 1** Tant 
qu'il s'agit de « d'Andromède, par exemple, une des coordon- 
nées , la déclinaison reste la même à toutes les époques , tandis 
que la hauteur varie d'un instant à l'autre. 2" Son angle ho- 
raire change avec le temps, comme l'azimut, mais il varie pro- 
portionnellement au temps écoulé, tandis que l'azimut varie 
d'une manière beaucoup moius simple. D'après cela, si nous 
réglons la pendule qui indique le lemps de manière qu'elle 
marque jusfe vingt-quatre heures entre deux retours consécu-^ 
tifs d'une étoile au même point du ciel *, ces vingt-quatre heures 
correspondront à une rotation complète de la sphère céleste 
autour de l'axe PF, et pendant ces vingt-quatre heures le 
cercle horaire de l'étoile aura lui-même accompli une révo- 
lution entière autour de cet axe; il sera revenu à sa position 
première après avoir parcouru 360*. Donc l'angle horaire d'une 
étoile varie de ^^ ou de 15» en une heure, de 15'en une minute, 
de 15" en une seconde. Par conséquent si on a déterminé par 
observation les coordonnées de a d'Andromède , à un certain 
instant t, on pourra désormais calculer aisément ces coordon- 
nées pour tout autre instant t' : il suffira d'ajouter à l'angle 
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ce que son axe se trouve parallèle ^ la ligne des pôles (fig. 17 hif). Ce nouvel 
instrument, fort usité dans les observatoires, porte le nom ô'équatorial ou de 
machine parallaclique (de ic«paX>.aÇtc, différence, parallaxe parce qu'il a servi 
autrefois à mesurer la parallaxe de certains astres); il sert aujourd'iiui i 
mesiiierdes différences de déclinaisons ou d'angles horaires. 

* On allonge ou on raccourcit le balancier de la pendule suivant que les 
aiguilles ont marqué plus ou moins de 24 heures. 
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horaire observé la quantité dont il doit varier dans l'intervalle 
t — /, à raison de 15* par heure; quant à la déclinaison, elle 
resie toujours la même. On voit par là que la mesure des 
angles horaires peut être ramenée à celle du temps et récipro- 
quement. 

Le seul avantage du premier système des azimuts et des hau- 
teurs , auquel nous avons dû recourir pour étudier les lois du 
mouvement diurne , trouver la direction de la ligne des pôles 
et démontrer expérimentalement Tuniformilé de la rotation de 
la sphère, consiste en ce qu'il nous est donné immédiatement 
et en tout lieu par la nature. L*axe de ce système , c'est la ver- 
ticale dont la direction nous est indiquée avec toute la précision 
désirable par le fil à plomb, tandis que Taxe du second système 
ne nous est pas donné; il faut commencer par le déterminer 
en mesurant, comme nous Favons dit plus haut , la hauteur et 
Tazimut d'une étoile, à différents instants, ou parles méthodes 
dont nous allons parler. 



CHAPITRE V. 

PLAN DU MÉRIDIEN. — ORIGINE DES AZIMUTS ET DES ANGLES HORAIRES. 

— POINTS CARDINAUX. 

Plan du méridien. — Il y a un plan dont la connaissance 
importe beaucoup à cause de ses rapports avec les deux sys- 
tèmes de coordonnées dont nous venons de parler, un plan 
qui est à la fois vertical et horaire : c'est le méridien, déterminé 
par la ligne des pôles TP et par la verticale TZ (fig. 11) Parce 
qu'il passe par TP, il est plan horaire, et, comme tel, il divise 
en deux parties symétriques tous les parallèles de la sphère 
céleste. Parce qu'il passe par TZ , il est vertical et divise en deux 
parties symétriques Thémisphère céleste terminé à l'horizon. 
11 en résulte que le plan du méridien divisera en deux parties 
symétriques la partie de chaque parallèle qui se trouve au- 
dessus de Ihorizon. Ainsi NPZS étant le plan du méridien dans 
la figure 11 , les points A, c, B.... où il rencontre les divers 
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parallèl6s sont les milieux des arcs aka\ E^, hW,... que les 
étoiles placées sur ces parallèles décrivent au-dessus de l'ho- 
rizon. De pl\is, ces points A, e, B sont en même temps les 
points les plus élevés de chaque parallèle , ceux où la tangente 
est horizontale. 

Si donc on observe le lever d'une étoile au point a , on verra 
cette étoile s'élever successivement dans le ciel ( en parcourant 
Tare oblique ak ) jusqu'au point A où sa hauteur atteint son 
maximum. A partir du point A, Tétoile commence à baisser, 
et descend ainsi jusqu'à Thorizon qu'elle atteint en a'. Au point 
A, la hauteur de l'étoile ne varie pas d'une manière appréciable 
pendant quelques instants ; en d'autres termes , l'étoile parait 
alors se mouvoir dans une direction horizontale. De plus elle 
emploie le même temps à parcourir, soit la moitié ascendante 
ak , soit la moitié descendante Aa' de la partie visible akci de 
son parallèle diurne *. 

Le plan du méridien jouit donc de l'importante propriété de 
partager rigoureusement en deux parties égales la durée de 
l'apparition de toutes les étoiles au-dessus de Thorizon. Il en 
serait de même pour le Soleil , si le mouvement annuel de 
translation, qui emporte la Terre autour de cet astre, ne venait 
modifier pour lui, d'une manière sensible, les phénomènes du 
mouvement diurne. Toutefois, en négligeant les petites modi- 
fications qui en résultent, on peut dire que le plan du méri- 
dien divise à peu près en deux parties égales la durée de l'ap- 
parition du Soleil au-dessus de l'horizon. De là le nom de 
méridien^ lequel a même origine que le mot midi y milieu du 
jour. 

Il y a des étoiles dont les parallèles sont situés tout entiers 
au-dessus de l'horizon : ce sont les étoiles circumpolaires. Leurs 
parallèles sont coupés comme tous les autres , par le plan du 
méridien, en deux points diamétralement opposés tels que G 
et C (fig. 11); la seule différence entre ces étoiles et celles 
dont le parallèle est en partie au-dessus et en partie au-dessous 
de l'horizon, c'est que les deux points opposés C, C, où l'étoile 

* Ces arcs, ou du moins ceux qui leur correspondent sur Péquateur» 
prennent quelquefois le nom d'arc« diurnes^ et leurs moitiés comprises entrt 
l'horizon et le méridien s'appellent wrcs iemi^diumu* 
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passe par le plan du méridien sont visibles , tandis que , des 
deux points opposés A et Â', le seul point A se trouve au-dessus 
de rhorizon. 

Orli^lme des aztmvts et des angles horaires. — Puisque ce 

plan du méridien jouit de propriétés si caractéristiques, et qu'il 
est à la fois un plan vertical et un plan horaire , il est naturel 
de le choisir pour origine commune des azimuts et des angles 
horaires dans les deux systèmes de coordonnées sphériques dont 
nous avons parlé. Le plan méridien coupe l'horizon, plan fon- 
damental du premier système, suivant la droite NTS(flg. 18), qui 
porte le nom de méridienne du lieu : nous compterons donc les 
azimuts sur le plan de l'horizon , à partir du point S, en allant 
de 0° à 360* dans le sens SO. De même le plan méridien coupe 
réquateur céleste, plan fondamental du second système, suivant 
la droite Te (fig. 19) : nous compterons donc les angles horaires ' 
sur réquateur céleste , à partir du point e, et en allant de 0* 
à 360^ dans le sens eOe'E, c'est-à-dire dans le sens du mouve- 
ment diurne. L'origine commune des azimuts et des angles 
horaires, c'est la partie sud du méridien. 

On voit combien la détermination exacte de ce plan devient 
importante. Elle est, en effet, la base et le point de départ de 
toutes les mesures astronomiques, de toutes les applications de 
la science à l'étude de la figure de la Terre , à la géographie , 
à la navigation, etc.... Le premier problème qui se présente 
est donc celui-ci : déterminer, en un lieu donné , la direction 
du méridien. Nous savons déjà résoudre ce problème. En 
effet , le fil à plomb donne immédiatement en chaque lieu la 
direction de la verticale , c'est-à-dire l'axe du premier système 
de coordonnées sphériques. En prenant un point quelconque 
de l'horizon pour origine provisoire des azimuts , il suffira de 
mesurer, à trois époques différentes , la hauteur et l'azimut 
provisoire d'une étoile quelconque pour être ensuite en état de 
calculer 

1* Fazimut provisoire du pôle ; 2* la hauteur du pôle. 

Or, l'azimut du pôle n'est autre chose que l'azimut du plan 
méridien lui-même , compté à partir du point pris provisoire- 
ment pour origine des azimuts. Le théodolite dont on se sera 
servi pour faire ces observations donnera donc immédiatement 
la dhrection de la ligne méridienne et le moyen de la tracer 
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sur le terrain avec exactitude. C'est à partir de cette ligne que 
se compteront ensuite les azimuts définitifs. 

Hais les propriétés caractéristiques du t)lan méridien vont 
nous fournir des moyens plus simples et plus directs d'en dé- 
terminer la direction. 

Métliode pour détemilner la direetlom dv ■léridiem. — Si Un 

observateur placé en T (fig. Il) note le point b de Thorizon où 
une étoile se lève , et le point b' où la même étoile se couche , 
la trace horizontale NTS du méridien devra diviser en deux 
parties égales Tangle bJb'. En efTet , le plan du méridien NZS, 
contenant à la fois TP et TZ , est perpendiculaire à la fois au 
plan du parallèle bRb' décrit par l'étoile et au plan de Thorizon. 
Il est donc aussi perpendiculaire à leur intersection bb' ; donc 
TN est perpendiculaire à la corde bV et divise en parties égales 
l'angle blb'. 

Ainsi conçue , cette méthode n'est guère praticable. D'abord 
elle suppose un horizon entièrement libre , ce qu'on ne ren- 
contre qu'à la mer; ensuite les observations faites dans le voi- 
sinage de l'horizon sont généralement peu sûres. Il est facile 
cependant d'en tirer parti en la modifiant un peu : il suffit 
d'observer l'astre, d'abord à l'est, puis à l'ouest, non quand sa 
hauteur est nulle , mais quand il atteint la même hauteur de 
part et d'autre du méridien. C'est là la méthode des hauteurs 
correspondantes. Puisque le plan du méridien divise symétrique- 
ment tous les parallèles, et qu'il partage de la même manière 
l'hémisphère céleste terminé à l'horizon , il est évident qu'une 
étoile quelconque doit atteindre la même hauteur, après son lever 
et avant son coucher, lorsque son vertical ou son plan horaire 
fait le même angle, d'abord à l'est, puis à l'ouest avec le méri- 
dien. Si donc on marque sur le terrain (avec des jalons) la trace 
du vertical d'une étoile, lorsqu'elle a atteint, quelque temps après 
son lever, une hauteur quelconque, et si on répète la même opé- 
ration à l'ouest, lorsque avant de se coucher elle est revenue pré- 
cisément à la même hauteur, la bissectrice de l'angle de ces deux 
traces donnera la direction de la méridienne. Si, au lieu d'em- 
ployer les étoiles, on a recours au Soleil, il faut attendre une des 
deux époques de l'année où la distance angulaire du Soleil au pôle 
(le complément de sa déclinaison) ne change pas sensiblement. 
Vers les solstices (21 juin et 22 décembre), le Soleil décrit, 
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comme les étoiles , depuis son lever jusqu'à son coucher, un 
parallèle à très-peu près exact. La méthode des hauteurs égales 
devient la méthode des ombres égales quand on fait usage du 
gnomon dont les anciens se sont tant servis. 

En décrivant la lunette méridienne , nous verrons une autre 
méthode beaucoup plus exacte , où l'on emploie la propriété 
que le plan du méridien possède, à Texclusion de tous les autres 
verticaux , de couper en deux parties égales les parallèles dé- 
crits par les étoiles circumpolaires. 

Comme toutes les sciences , la Cosmographie présente une 
partie théorique et une partie pratique , toutes deux d'égale 
importance. Ici, la partie pratique, c'est la connaissance du Ciel 
appliquée à la connaissance des lieux sur la Terre, c'est-à-dire 
à la géographie , à la navigation , aux voyages de terre et de 
mer. À ce point de vue , la détermination du méridien en un 
lieu quelconque nous offre déjà une application de la plus 
haute importance, en ce qu'elle nous fournit le moyen de re- 
trouver, en tous temps , en tous lieux, l'origine à partir de la- 
quelle les azimuts doivent être comptés. Les habitants des 
villes qui n'ont jamais vu la mer, qui n'ont jamais perdu de 
vue les terres cultivées et les mille indications que la pré- 
voyance civile y a placées de tous côtés pour indiquer au pas- 
sant sa direction , et pour lui frayer son chemin , ceux-là n'i- 
maginent guère qu'on puisse jamais être forcé de consulter 
le ciel pour trouver sa route. Et pourtant, dès que le naviga- 
teur s'est éloigné des balises , des signaux et des phares aont 
nos côtes sont garnies , la mer ne lui présente aucun point de 
repère, aucune trace à suivre : sur quoi devra-t-il donc sç 
diriger? 

Nous verrons que la géographie tout entière repose sur un 
système de coordonnées auquel on rapporie les points du 
globe terrestre; que les coordonnées actuelles de l'observateur 
étant connues, ainsi que celles du point vers lequel il veut mar- 
cher, la direction à suivre s'en déduit aisément par construc- 
tion graphique ou par calcul ; nous verrons enfin que cette 
direction à suivre est un azimut compté , comme tous les azi- 
muts, à partir du méridien du lieu. Mais ces calculs, cette 
direction, cet azimut resteraient inutiles, si le voyageur ne pou- 
vait déterminer à l'instant même l'origine de ces azimuts, c'est- 

G0S1I06RÂPB1V. 4 
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à-dire la direction locale du méridien. Il sait, par eKomple, que, 
dans sa poritîcm actuelle , il lui fout , pour acriver à son but , 
marcher dans Tasimut de 135^ : avec un cercle divisé , il me^ 
surerait aisément ces 135^, mais il lai faut d'abord en connaître 
l'origine; il faut qu'il sache dans quel sens il doit placcar le 
séro de son instrument. Cette direction est celle du méridieii 
et celle que le Toyageur doit suivre ^n résulte aussitôt , pui^> 
qu'elle en diffère de t&&^. 

Déterminer ainsi l'origine des axtmuts au lieu ou <hi se 
trouve , c'est s'orienter ( on verra bientàt Forigine de ce mot ). 
Ce fut là une des premières conquêtes de la science , une des 
premières difficultés qui s'opposèrent aux grandes migraUons 
des peuples primitifs , aux exouriions des premiers qavigar 
leurs, et ^and Virgile nous peint le pilote troyen l'oail mx ciel, 
notant avec soin le oouober des étoiles % c'est ooipme s- il n#iMs 
le montrait censtanunent occupé à maintenir ^ flotîUe daK 
un asimut déterminé. 

nuise des vents I p^mim mmmdàmmMim. — Les anciens ne se se- 
raient pas accommodés de notre système moderne de compter 
les angles et les aeimuts de C^à 360^ Cette numératicA teur eût 
semblé trop abstraite. Us <mi commencé, là comme ailleurs^, 
par des dénominations concrètes, je veuai dire qu'ils ont 
donné des noms propres aux quatre asimuts princifuaujc (ie û^, 
de 96^, de 180» et de 27ûP, à savoir '^**, ^ud , qwH, nçr4, e$t. 
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suiyireal 1» numérakioQ sexagésûnaJe, pwçqulls partagèrent la circonférence 
en 12 signes; mais ils agirent comme pour la rose des vents , en donAant à 
chaque signe un nom propre, au lieu de se servir de la numération ordkiaire. 
On retrouve «etie répugoanee pour li^s klé«s fbstraUei k l'origine de toutes 
lessoiesoea. 

*** Cleft Aonps dçs po)^!^ €ar(li^au9 s^fU d'or^gipe §f rmaniniue; ils on^ Uiu- 
4ours è}^ eiw>V>ïés s^r l'oQéan. Lçs x^dxm de la Méditerranée disent ; osiro , 
^onente , tramontana , levantç. 

La ligne EO, suivant laqueNe le plan de lliorlzott est coupé par oelul de 
•f^ateiMt^ célestd, se neaiaie eo géodéiio |i^p«n(|iatttotN à la m^dienne. 
hm mf^^\ ^ly^ paw p^all^ ûintm l'éq^^vr Jui<^eme (astres dont la 
#(4inai99p^ iqst, nijUlç ) m lèvei^t etn ï) et s;e «ouobept qh 0. Les aigres astres, 
situés hors de Téquat^r, ne §ei lèvept pas ai^ vrai poini A%si^ et aç se cou- 
chent pas au vrai point d'Ouest, mats dans des azimuts plu» ou moins diffé- 
rents de eeini^iu 
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puis, afin de désigner aussi les directions intermédiaires 
de 45®, 135% 225® et 315®, ils ont divisé chaque quadrant en 
points de sud-ouesty de norér(me$ty etc.... C'était assez pour les 
premiers besoins. Plus tard on dut viser à plus de précision et, 
par suite , il fallut resserrer les intervalles eu intercalant les 
points de S. S.O. , de O.S.O. , de O.N.O. , etc.... De cette ma- 
nière , et pour n'avoir qu'un très-petit nombre de signes à re- 
tenir, on comptait les azimuts à partir de quatre origines 
différentes, S.,0.,N.,E., nommées pour cela même points 
cardinaux , et comme ce sont les marins qui ont dû systémati- 
ser les premiers Tari de se diriger d'après les astres , ces di- 
rections ou ces azimuts ont reçu le nom paires ou de rumhs de 
vent. Le système de ces coordonnées angulaires qui embrassent 
le tour de l'horizon se nomme la rose dus vents ( flg. 20 ). Cette 
rose n'est autre chose qu'un cercle divisé» en seize parties 
égales et orienté , c'est-à-dire placé horizontalement de telle 
sorte que les quatre points nommés S., 0.,N.,E., répondent 
aux quatre points cardinaux de l'observateur. Aaijourd*hui la 
rose des vents a trente-deux divisions (toujours dans le système 
binaire) , mais on a déjà commencé à y introduire les degrés 
sexagésimaux, et il est probable que les marins eux-mêmes 
finiront par adopter la division plus systématique en seo». 

La détermination exacte de la méridienne est une des pre- 
mières applications que l'on ait faite de l'étude du mouvement 
diurne. Elle a servi aux anciens peuples à orienter leurs édi- 
fices religieux avec une exactitude remarquable (les pyramides 
d'Egypte, par exemple). Ce mot orienter s'applique également 
à la direction de la marche ou à celle des édifices ; il provient 
de ce que le point cardinal d'est a d'abord plus attiré l'atten- 
tion que le point sud ou le point nord ; encore aujourd'hui, on 
le choisit quelquefois pour origine des azimuts , et le vertical 
d'est se nomme alors le premier vertical. 
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CHAPITRE VI. 

MESURE DU TEMPS. — JOUR SIDÉRAL. 

Une autre application plus importante encore de l'étude du 
mouvement diurne , c'est la mesure du temps. Le lever et le 
coucher des astres, leurs hauteurs variables sur l'horizon, 
leurs passages par le méridien ont toujours servi d'horloge 
naturelle et de règle pour la succession des travaux. Si le 
Soleil était, comme les étoiles, soumis à la seule apparence du 
mouvement diurne , en d'autres termes , si la Terre ne possé- 
dait que son mouvement de rotation , la marche apparente du 
Soleil serait uniforme comme celle des étoiles; ses retours suc- 
cessifs à l'horizon ou au méridien se feraient à des intervalles 
de temps rigoureusement égaux; les jours ou plutôt les jour- 
nées auraient même longueur. Mais, comme en réalité les jours 
solaires n'ont pas cette uniformité rigoureuse , ils ne peuvent 
servir à la mesure précise du temps. 

En thèse générale , tout mouvement uniforme peut servir à 
mesurer le temps. Or la rotation du globe terrestre s'accom- 
plit librement dan§ l'espace , sans éprouver de frottements ni 
de résistance; un ter mouvement doit, par sa nature, persévé- 
rer indéfiniment avec l'uniformité, la régularité la plus com- 
plète*. C'est donc dans la rotation de la Terre , ou , ce qui re- 
vient au même, dans les mouvements apparents des étoiles que 
nous devons chercher le moyen de mesurer le temps avec pré- 
cision. 

Il n'en est pas ainsi des mouvements de nos machines, mon- 
tres, horloges ou chronomètres, où les frottements, les réac- 
tions mutuelles des divers pièces, la résistance de l'air, des 
huiles, etc., finissent toujours par altérer l'uniformité qu'on 



* Les attractions que les divers corps de notre système exercent sur le 
globe terrestre peuvent bien influer sur son mouvement de translation autour 
du Soleil , mais elles ne sauraient altérer d'une manière sensible Tuniformité 
de sa rotation. Cette uniformité se retrouve dans les rotations des autres pla- 
nètes et du Soleil lui-même. 
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aura d'abord réussi à établir , et par détruire enfin le mouve- 
ment lui-même. Aussi est-ce le comble de Fart que de con- 
struire une pendule ou un chronomètre capables de marcher 
plusieurs jours avec l'uniformité qui se produit et se conserve 
perpétuellement dans certains phénomènes célestes. 

Jour sidéral. — Nous adopterous pour unité le jour sidéral , 
c'est-à-dire Vintervalle de temps qui s^écoule entre les passages 
successifs d'une étoile quelconque au méridien. Le jour sidéral 
est un peu plus court que le jour solaire; il en diffère encore 
en ce que le dernier n'a point une durée invariable comme le 
premier. 

Une étoile quelconque traverse deux fois le méridien à 
12 heures de distance; le premier passage a lieu au-dessus de 
la ligne des pôles, et le second au-dessous; on les distingue 
par les noms de passage supérieur et passage inférieur. Dans la 
définition précédente du jour sidéral , il s'agit évidemment des 
passages supérieurs , les seuls qu'on puisse observer quand les 
étoiles ne sont pas circumpolaires. Le jour sidéral est divisé 
en 24 heures, comme le jour civil; l'heure en 60"; la minute 
en 60*, et la seconde en fractions décimales"^. 

Après avoir fixé la durée du jour sidéral , il faut encore lui 
assigner une origine. Il est naturel de prendre pour origine 
des 24 heures ou des 86 400 secondes qui le constituent, l'in- 
stant du passage au méridien d'un certain point de l'équateur 
céleste, d'une étoile, par exemple; le choix de ce point, que 
nous nommerons provisoirement l'étoile-origine a, est arbi- 
traire; mais une fois la convention établie, elle ne devra plus 
être changée**. 

Dès lors nous nous trouvons en possession de deux manières 
de mesurer le temps. En effet le défaut des pendules, des chro- 



* Les Français ont aussi essayé d'appliquer ïk leur système décimal; ils 
ont divisé le jour en 10 heures , Theure en 100 minutes et la minute en 
100 secondes. Malheureusement ce système n'a pas prévalu ; il n'a guère été 
employé qu'au Dépôt de la guerre. 

** Le jour sidéral étant différent du jour solaire ordinaire, il a faUu établir 
une correspondance quelconque entre ces deux manières dt compter le 
temps, afin de pouvoir passer aisément de l'une à l'autre, de même que Ton 
change de système de coordonnées. La convention qu'on a dû établir pour 
cela sera exposée plus tard. 
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nomètres , consiste dans rîmpôSslbilitë où se trouvent léé eon- 
structeurs de conserver à ces Instruments une marche mii- 
forme pendant un certain nombre de jours. Mais on peut 
admettre qu'une pendule , mise autant que possible à l'abri des 
causes d'erreur , gardé une uniformité satisfaisante pendant un 
intervalle plus court, un jour, par exemple. Il suffira donc de 
régler chaque jour la pendule sur les passages méridiens d'une 
étoile a prise pour origine du jour sidéral; au moment de 
ce passage , la pendule detra marquer (f" 0"* 0% en sorte que , si 
sa marche présente quelque irrégularité, du moins cette irré- 
gularité n'ira point en s'accumulant de jour en jour, et l'heure 
sera connue par la simple inspection du cadran et des aiguilles. 

L'autre manière de mesurer le temps , dont se servent aussi 
les astronomes*, consiste à recourir h Tétoile «, non-seulement 
pour déterminer rorigine du jour sidéral , mais encore pour 
en marquer toutes les subdivisions. Le ciel devient alors une 
horloge véritable dont l'étoile initiale serait l'aiguille, tandis 
que les cercles horaires en formeraient le cadran. C^est même 
là l'origine de la dénomination de cercles ou de plans horaires. 
Nous avons vu que l'angle horaire de l'étoile a varie propor- 
tionnellement au temps, à cause de l'uniformité du mouve- 
ment diurne. Si donc on imagine 24 plans passant par la Hgne 
des pôles et formant entre eux des angles dièdres ( angles horai- 
res) égaux à 15% l'étoile a mettra une heure à passer de Tun à 
l'autre. Le premier de ces plans doit être le méridien. Ces plans 
ou ces cercles horaires ne sont point dessinés sur le ciel; et 
même , lé seul que l'on puisse aisément caractériser avec exac- 
titude, c'est le méridien**. Mais il est toujours possible de me- 
surer la hauteur de l'étoile a et d'en conclure ensuite l'angle 
horaire par le calcul. Cet angle horaire transformé en temps, 
à raison de 1 heure poiff 1 6^, donnera donc immédiatement 
rhewe correspondante à l'im^ant de l'observation. 

Par exemple, si, ayant mesuré la hauteur de l'étoile « à un 
certain moment, on obtient A"H'^ (flg. 18) pour cette hauteur. 



4 

* Ils s'en servaient surtout avant l'invention du pendule. 

** Les autres plans horaires peuvent être réalisés mécaniquement, au 
moyen de la machine parallactique dont la description ne saurait trouver 
place ici, ou graphiquement, à Taide des cadrans (liv. ni). 
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le triasgk PeA"^ 6e trointe ëéternéné. En èCM, on y connaît 
ZA" qui evt le COTÉptémoit de la hantent' mesorée A!W, PZ 
qui est le c6i»)^)ément de la baotelir àa pèle NP, et PA^ qui 
est la distance polaire de Tétoile (t^ ou le ootnpiéniéttt de sa dé«- 
cHnaison. Nous Ëvons tu pt^éeedemitient de qudle manière ces 
deux derniers éléknenti poufraietit être obtenus par Tobserva*» 
tion des hauteurs et de& azimuts : nous verrons plus tard oom^ 
ment les astronomes les détermfaient effèctîveinent à l'aide du 
cevcle moral. La résolution gra{ihique ou numérique du trian>- 
gle PZA*^ donnera l'angle horaire A^'PZ = 76* 16' 3tf', par eitem*- 
pie. On efn conclut aussitôt l'heure de Tobservation = 6^ S* 2*,0, 
^n transformant œt angle horake en temps à ndson de W 
par heure. 

Telle est, en effet, la mardie que suivent les marins pMr 
déterminer l'heure en mer. Ils commencent par mesurer la 
hauteur du pôle au lieu où ils se trouvent ; puis il mesurent 
la hauteur de l'étoile fondamentale (nous verrons qu'il y en a 
plusieurs), et calculent enfin l'heure par la simple résolution 
d'un triangle sphériqoe. 

Étoiles fondamentales. — L'unique étoile fondamentale dont 
nous avons parié jusqu'ici serait insnffisanle dans nn grand 
nombre de cas, par exemple lorsqu'elle serait sous Thoiizon; 
3 a donc fallu chercher à la remplacer par d'attirés étoiles , tout 
en lui réservant Foffice de marquer l'origine du jOur sidéral 
par ses passages ail naérldien. Or à qnelte condifion pent-'en 
substituer une étoile ^ h l'étoile a poor la mesure^ tempe? 
Gét% évidemment à la condition de oonnèîtré eoLaétement la 
Sitiêtetice des angles horaires de p et de a , à un inst^mt quel- 
conque. Par exemple , si a a pour angle horaire 46* au mo- 
ment où p a pour angte bot-aire 0®, c'est-à-dire au moment 
où p fètà^é au méridien , on en conchira que , pour obtenir 
à un instant quelconque Tangle horaire de l'étoile-origine a 
il suffit de déterminer celui de p et d'y ajouter ensuite 4Sf*. 
de même potur une seconde étoile auxiliaire y, pour une troi- 
siême, etc.*. Cette différence des angles hotairés entre les étoi- 
les fondamentales est constante, et il suffit de la déteki»iher 
une fois pour toirtes. 

Ce n'ert pas encore assez. Nous avons vu qîxe poui* avcnr 
l'heure en mer, à l'aide de l'étoile-ongine «^ il était néoedsMfe 
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d'en coimaitre la déclinaison , dont le complément fournit un 
côté du triangle sphérique que les marins, les géographes, etc., 

ont à résoudre. Pour substituer les étoiles auxiliaires p, y à 

Tétoile-origine « , il faut donc en déterminer aussi les déclinai- 
sons. C'est là un des services que les observatoires permanents 
rendent à la navigation , à tous les arts , à toutes les sciences 
où la connaissance exacte de l'heure est exigée. 

À l'aide de la lunette méridienne associée à la pendule as- 
tronomique et du cercle mural , on mesure avec la plus grande 
précision les éléments nécessaires pour substituer un certain 
nombre d'étoiles auxiliaires à T étoile-origine ; on est parvenu 
ainsi à offrir aux voyageurs de nombreux moyens de déter- 
miner l'heure dont ils ont besoin à chaque instant, comme 
nous le verrons plus tard , pour se diriger sur l'immensité des 
mers. 



CHAPITRE VIL 

LUNETTE MÉamiENNS ASSOCIÉE A LA PENDULE SIDÉRALE. 

La lunette méridienne est un instrument fort simple qui sert 
à déterminer l'instant du passage des astres par le plan du 
méridien. Elle se compose essentiellement (âg. 24) d'une lu- 
nette fixée au milieu d'un axe de rotation, et de deux piliers 
destinés à porter horizontalement, sur des coussinets cylin- 
driques , les tourillons qui forment les extrémités de Taxe de 
rotation. 

Axe optique. — Dans toute lunette destinée aux observa- 
tions astronomiques, il y a une ligne principale que l'on nomme 
axé optique ou ligne de collimation; cette ligne est déterminée 
d'un côté par le centre optique de l'objectif^ de l'autre , par un 
point que l'on choisit arbitrairement dans le plan focal de l'ob- 
jectif et que l'on fixe là par une croisée de fils fins nommée 
réticule. 

Il est essentiel de se faire une idée nette du sens de ces ex- 
pressions qui reviennent à tout instant dans les applications 
des lunettes aux instruments de mesure. 
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Les étoiles étant placées à une distance immense, les rayons 
qu'elles envoient à notre œil ou à nos lunettes peuvent être 
considérés comme parallèles. Or on sait que Tobjectif d'une 
lunette a la propriété de faire converger à très-peu près vers 
un point unique , nommé foyer , les rayons parallèles qui tom- 
bent sur sa face antérieure ; il transforme , par réfraction , le 
faisceau cylindrique des rayons émis par une étoile dans la di- 
rection ÂO (fig. 21) en un faisceau conique dont le sommet est 
au foyer F. L'œil, placé quelque part en c, aperçoit donc en F 
un point lumineux d'autant plus brillant que la surface de 
l'objectif BB' est plus grande ; et ce point, image de l'étoile A , 
devient un objet * que l'on peut examiner de très-près à l'aide 
d'une forte loupe nommée oculaire. Mais les rayons parallèles 
émanés de l'étoile et tombant sur Tobjectif, changent peu à peu 
de direction par suite du mouvement diurne : le faisceau coni- 
que émergent se déplacera donc aussi ; l'image stellaire vien- 
dra se former successivement en F, F' , F'', ... ; et Fœil e verra 
successivement cette image dans les directions eY , eF', e¥\ ... 
qui n'ont rien de commun avec celle où il eût aperçu l'étoile 
elle-même sans l'interposition d'une lunette. Il semblerait, 
d'après cela, que les lunettes ne peuvent servir à déterminer 
la direction des rayons lumineux ; en examinant de plus près 
la question, on reconnaîtra le contraire par les propriétés sui- 
vantes dont jouissent les objectifs. 

Étant donné un objet ÂB (sans fig.) dont l'image focale, en- 
gendrée par un objectif, soit aô, si l'on joint par des droites 
chaque point de l'objet au point correspondant de son image, 
toutes ces droites Âa, B6 .... se couperont en un seul point 
auquel on donne le nom de centre optique de l'objectif. Les 
droites qui joignent ainsi les points de l'objet à leurs images 
respectives sont les axes des faisceaux coniques de lumière qui 
émanent de l'objet, traversent l'objectif et reforment du côté 



* La différence entre l'image focale d'une étoile et un objet matériel bril- 
lant consiste surtout en ce que le second rayonne dans tous les sens, tandis 
que les radiations du point focal sont comprises dans Tamplitude très- 
restreinte de la deuxième nappe du c6ne émergent dont il forme le som- 
met. Si l'œil placé en e se trouvait en dehors du c6ne BFB' prolongé au delà 
du foyer F, il cesserait d'apercevoir l'image focale formée en F. 
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opposé d'autres faisceaux coniques dont les stounéts consti- 
tuent les divers points de l'image'^. 

B résolte de là que les yrales directions de l'étoile ^ eorres^ 
pondantes aux positions successiyes F, F', F^, ... dé son image 
(fig. 21), sont les axes OF, OF', 0¥" .... Quant aux foyers F, F', 
F'',... ils viennent tous se former dans un même plan foo^d 
pandièie à Tobjectif. 

Si donc on veut distinguer une de ces direcMons, par exemple 
OF*', afin de pouvoir toujours la reconnaître au premier coup 
d'œil , il suffit de marquer le point F" d'une manière recounais- 
sabk, en y plaçant la croisée de deux tHs trè^në. Toutes 1^ 
fois que l'oBil placé n'importe où, en e si l'on veut> voit l^inm^ 
de rétoile coïncider avec la croisée des fils P, on peut être cet- 
tain q«e la direction des rayons lumineuK émis par l'étoile est 
O^. En effet, l'axe du pinceau émergent qui forme foyer e^ F^ 
est alors OF", et cet axe conserve , «vons-^ous dît , la direction 
des rayons incidents. La direction ainsi choisie et spécifiée par 
une croisée de fils est l'axe optique ou la ligne de coliimatifon 
de la lunette. 

La figure 22 représente une lunette astronomique mubie 
d'une semblable croisée de fils fins ou àè son réUcifle. Cne 
plaqi^ métallique rt\ percée d^un trou c&rctilaire, estfisée dans 
le pferti fbcal au tuyau de la lunette , à l'aide de deuftc vfe ée 
rappel r et r' ; elle porte deux fils croisés à aïigle droit dottt 
le point de rencontre p détermine, concurrenrnient avec 0, la 
direction qu'on veut donner à l'axe optique par rapport jau 
tube de la lunette. Il est évident qu'on peut changer cette di- 
rection et déplacer le point p , en se servant des vis de rappel r 
et r' qui font mouvoir le réticule. 

Il est actueûemeirt facile de comprendre cdmm«iït un pareil 



* L'existence d'un centre optique dans une lentille, ou dans un assemblage 
de lentilles, est soumise à une importante restriction: il faut que les axes des 
faisceaux incidents forment des angles très-petits avec Taxe de figure des 
lentilles (ligne des cent^s de leurs surt^ces sphériques). Si ces angles d'ilici- 
denoe dépassaient une certaHie limite, les images cesseraient d^tre neUert, 
les points extérieurs ne seraient plus représentés au foyer par des poitits^ et 
le centre optique disparattraift. Les artistes ont soin de limiter eujL^mdiiies 
ces angles d'incidence en restreignant par des di^hragoras le diamp dt teurs 
lunettes. 
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instrument peut servir à déternrîneï* avec une grancle exactitude 
la direction des rayons lumineux. La lunette étant pointée vers 
une étoile , limage stellaire viendra se former en un point quel- 
conque du plan focal ; pour amener Taxe optique Op dans la 
direction de cette étoile, on fera mouvoir le tube jusqu'à ce que 
la croisée p des fils vienne couvrir centralement ou du moins 
bissecter cette image. Or l'œil armé d'un ociflaire jugera d'au- 
tant ptus exactement si cette condition est remplie, que le 
grossissement sera plus fort ; en sorte que le moindre dépla- 
cement de la lunette venant à transporter la croisée des fils un 
peu trop à droite ou à gauche de l'image stellaire , l'obser- 
vateur sera averti ; il pourra ramener l'instrument dans la 
direction convenable. S'il s'agit d'une étoile dont le mouve-^ 
ment diurne fait varier la position à chaque instant, l'obser- 
vateur verra son image traverser le champ de la lunette 
avec une vitesse d'autant plus sensible qu'elle est plus amplifiée 
par le grossissement* , et il saisira avec exactitude l'instant 
précis où cette image aura été occultée par la croisée des fils : 
à cet instant , l'étoile se trouvait dans la direction ât Paxe 
optique. 

Ainsi une lunette munie d'un réticule remplace, avec un 
avantage proportionné à son grossissement, les alidades et les 
pinnules dont- on se servait autrefois , et dont on se sert eûcore 
lorsqu'il n'est pas nécessaire de donner aux mesures angulaires 
une grande précision. A l'époque où des agronomes français 
(Morin, Picard et Auzout) appliquèrent aïnm les lunettes à la me- 
sure des angles, on éprouva quelque difficulté à comprendre cfe 
nouvel emploi d*un instrument qu'on avait jusque-là considéré 
connue un simple auxiliaire de la vision , destiné à rappro- 
cher el à faire voir plus nettement les objets. On îe servait alors 
d'une aKdade AB (fig. 23) surmontée de deux pinnules AF el BC. 
Ces pinnules étaient formées de châssis portant chacun deux fils 
en croix dont les intersections F et C déterminaient deux pointe, 
et , par suite, une direction ; on visait aux étoiles comme on 



* Cette vitesse dépend avant tout de la distance polaire des étoiles obser- 
vées. Gomme elles décrivent toutes leurs parallèles diurnes en 24 heures , 
pins les parallèles sont petits et plus elles paraAssent se mouvoir lentement. 
Une étoile placée au p61e même resterait immobile. 
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TÎse au but à Taide des deux mires d'un fusil. Or les lunettes 
n'ont qu'une seule croisée de fils : il semblait donc que le se- 
cond point manquait. Telle était l'objection d'Hévellus ; le célè- 
bre astronome de Dantzick employait bien les lunettes pour 
étudier la forme et la figure des astres, mais il ne voulut jamais 
les fixer à ses instruments de mesure , en place des alidades et 
des pinnules. Son erreur tenait à ce qu'il négligeait de consi- 
dérer le point , centre optique de Tobjectif , par où passent 
nécessairement les axes des faisceaux de lumière qui vont for- 
mer foyer dans le plan focal. 

11 faut se garder de confondre l'axe optique avec l'axe géo- 
métrique sur lequel sont centrées les surfaces sphériques de 
l'objectif. Ce dernier n'a que l'importance suivante : il faut, 
pour la netteté de la vision , que les images des objets ne s'é- 
cartent jamais beaucoup de cette ligne centrale, sans quoi 
elles deviennent confuses. Il faut donc aussi que Taxe optique 
soit aussi rapproché que possible de l'axe géométrique ; mais 
celui-ci est fixe , tandis que l'observateur peut déplacer à vo- 
lonté un des deux points qui déterminent Tautre axe , à l'aide 
des vis de rappel r et / du réticule. 

Revenons à la lunette méridienne ffig. 24). Si l'axe optique 
Op est perpendiculaire à l'axe de rotation AÂ', évidemment 
cette ligne décrira un plan perpendiculaire à AA' lorsqu'on 
fera tourner la lunette. Si l'axe de rotation est horizontal, le 
plan décrit par l'axe optique sera vertical. Enfin, si cet axe de 
rotation est dirigé dans le sens est-ouest, le plan vertical dé- 
crit par l'axe optique sera le méridien. De là trois conditions 
distinctes auxquelles l'instrument doit satisfaire. 

Rectification de l*axe optique. — On place UUe mire M 

(fig. 25), dan^la direction de l'axe optique, à une distance égale 
ou supérieure à 10000 fois environ la longueur focale de la lu- 
nette'. Cette mire porte des divisions dont l'image se forme dans 
le plan du réticule, en sorte que l'observateur voit la croisée 
des fils en projection sur la mire. On note la division m^ qui cor- 
respond à la croisée p ; l'axe optique pO va donc rencontrer la 



* Les images des objets placés à cette distance se formeront dans le même 
plan focal, à très-peu près, que celles des astres. Â une distance moindre # il 
n'en serait plus ainsi. 



LUNETTE MÉRIDIENNE. 6t 

mire en m. Si celte ligne n*est pas perpendiculaire à l'axe de 
rotation AA', soit MOO' cette perpendiculaire :' le très-petit 
angle mOM = pOO', est ce qu'on nomme Terreur de l'axe opti- 
que ou Terreur de collimation. Pour déterminer cette erreur et 
la corriger, on retourne bout poiff bout Taxe de la lunette sur 
ses piliers, de manière que le tourillon A occupe la place où se 
trouvait précédemment le tourillon A' et réciproquement. Or 
Taxe optique fait corps avec la lunette, puisqu'il est déterminé 
par le centre optique de Tobjectif et la croisée p des fils ; 
il sera donc retourné avec la lunette et viendra se placer en p'Om'. 
En regardant de nouveau la mire avec la lunette , on verra la 
croisée des fils du réticule coïncider, non plus avec la divi- 
sion m, mais avec une autre division m!. L'angle m(M de- 
vant être égal à m'OM, il est évident que le point M se trou- 
vera au milieu de mm'. Il suffira donc, pour corriger Terreur 
de collimation, de faire marcher le réticule jusqu'à ce que 
la croisée p des fils corresponde au milieu des deux points 
m' et m de la mire. En remettant la lunette dans sa posi- 
tion primitive. Taxe optique répondra encore au point M, 
puisqu'il se trouve désormais perpendiculaire à Taxe de rota- 
tion kM\ 

Horlzomtalité de Taxe de rotation. — Elle se vérifie à Taide 

d'un grand niveau très-sensible, à bulle et à échelle graduée, 
dont les pieds peuvent être placés sur les deux tourillons de 
Taxe de rotation. On note d'abord les di\isions auxquelles ré- 
pondent les extrémités de la bulle ; puis on retourne le niveau 
bout pour bout , afin que le pied qui portait sur le tourillon A 
repose ensuite sur le tourillon A', et vice versa: si la bulle revient 
se placer entre les mêmes divisions, évidemment Taxe est hori- 
zontal , sinon le déplacement de la bulle accusera Tinclinaison 
de cet axe. L'un des tourillons peut être déplacé d'une petite 
quantité, dans le sens vertical, à Taide d'une vis à filets très- 
serrés ; en faisant tourner cette vis , on élève ou on abaisse ce 
tourillon , jusqu'à ce que le défaut d'horizontalité soit corrigé 



* Celte méthode suppose que Taxe optique recUfié passe exactement par le 
milieu de AA'. Elle est basée, comme on voit » sur le premier théorème de la 
Géométrie élémentaire. C'est encore ainsi qu'on vérifie Tangle droit d'une 
équerre. 
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et que la bidie re^ieime eulre les loêmes divisions à chaque 
retouraemant du niveau * . 

Orient^Unit 4e r»xe 4e roiMloiu — L'axe optique étant dé- 
sormais perpendiculaire à ïaxe AA', si on f^it tourner la lu- 
nette autour de \k', Taxe optique décrira un plan ( il aurait 
décrit un cô«e dans tout autre cas). L'axe AA' étant horizontal, 
ce phud est Im-méme vertical , et pour qu'il coïncide avec le 
méridien, il suQit désormais qu'il passe par le pôle. 

Supposons qu'cm note , h l'aide de la pendule , les instants 
où une même étoile circumpolaire, la Polaire, par exemple, 
passe par le verticâd que décrit actuellement la lunette méii-- 
dienne. On connaîtra ainsi le temps qui s'écoule entre le pas- 
sage supérieur de celte étoile et son passage inférieur. S'il s'é- 
coule le même temps entre ce dernier et le passage supérieur 
suivant, nul doute que le vertical décrit par la lunette ne con- 
tienne le centre du parallèle uniformément décrit par l'étoile, 
nid doute que ce vertical ne passe par le pôle et ne soit le mé- 
ridien. Mais si ces deux intervalles sont inégaux, il en faudra 
conclure que le vertical décrit par la lunette méridienne ne 
p$sse point par le centre du parallèle de l'étoile polaire, et 
que l'axe AA' n'est pas dirigé exactement de Test à l'ouest. 
Pour qu'on puisse corriger Terreur, l'un des tourillons est 
muni d'une vis de rappel qui permet de faire dévier horizon- 
talement Faxc de la lunette dans u^ sens ou dans l'autre, saas 
troubler son horizontalité. On agira sur cette vis, on modi- 
fiera la direction de l'axe AA', jusqu'à ce que le plan vertical 
décrit par l'axe optique bissecte exactement le parallèle cte 
rétoile cirounpolaire. 

Telle est la meilleure manière de déterminer la direction du 
méridien ; rien de plus aisé que d'en jalonner en^te la tr^ce 
sur le sol même, ou de planter au loin une mire dans cette 
direction. Cette mire servira à rectifier immédiatement l'in- 

* GeltQ méthode supjHMse que les deux tousil)oiuf spojt exactement cylin- 
driques et que leurs axes sont situés sur une même ligne droite ÂA'. S'il en 
était autrement, la méthode précédente deviendrait fautive; il faudrait pro- 
céder d'une manière un peu plus complexe dont il ne saurait être question 
ici* Mais il est bon d'indiquer au moins à quelles conditions précises les instru- 
ments doivent satisCaire^ pour que les méthodes ei^posées dans le texte con- 
duisent à la vérité. 
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a^^umeut, si son as^e de rota^tioii yient à dévier de la direction 
estw)ue&t. 

Ces FQCtificaliona faites, Taxe optique se trouve eoostam- 
ment dirigé daps le méridien , quelque position cpi'on donne 
à. la lunette en la faisant tonri^r autour de son axe de rota^* 
Upn ; donc Tinstant où un astre est yu dajis la direction de 
Taxe optique , Tinstant où son image foca](e traveme la croisée 
des fils , est préaisémant Tinsiant du passage de cet astre par 
le méridien"^. La pendule sidérale ne sert qu'à nMer les in* 
stants où les astres traversent ainsi, à tour de rôle» la croisée 
des fils tendus au foyer de la lunette. 

État delà pendule sidérale. — Lorsque F étoile a, OU plutôt 

le point de Téquateur céleste qu'on a choisi pour point de dé- 
part passe au méridien, la pendule doit marquer O^O^O* : cet 
instant est Vorigine dujeur sidéral. Si la pendule marque plus 
ou moins , elle est en erreur ; il faut toucher aux aiguilles pour 
la corriger, ou , ce qui revient au même , il feut tenir compte 
de cette erreur par le calcul , et la retrancher (algébriquement) 
de toutes les autres indications de la pendule. 

Harcke dinrae de la peadaie. — Il ne suffit pas qu'elle mar- 
que O**©"*©* au passage du point céleste pris pour origine ; le 
jour sidéral étant divisé en 24»» = 1440°» = 86 400*, il faut que 
le balancier exécute 86400 oscillations entre deux passages 
consécutifs du même point céleste ou de la même ^ile. SU 
en est autrement , le balancier ou le pendule de Thorloge doit 
être allongé ou raccourci ; allongé quand le nombre de ses 
QsdUations a.dépaflaé 86 400 ; ra66<»irci dans le cas x^ntoûrie. 
Mais on ne peut obtenir, ou du moins conserver cette parfaite 
ceSncidmce; l'horlo^p^ avance ou retarde toujoucs plus ou 
moiis sur je mouvement diurne des étoiles ; oa en tient 
eompte par 1q calAuU Voisi un esieinple : 

Le 90 janvier, au passage de Sirius, la pendule mar- 
quait ««'38-'50*, 65 

Le 21 janvier, au passage de la même étoile, 
la pendule marquait 6^38°>32S33 



■» > ■ 



* On comprend que la luneUe méridieime doit être munie d'un petit cercle 
divisé en degrés et minutes, afin qu'on puisse la dlrigev d^vanoi à la hautear 
QHQ doll M^àrê , eu mMdlW » Faitrei doufc ou^veut ohNDrtt lapasaaiie. 
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Dans l'intervalle d'un jour sidéral, la pendule a donc battu 
86 400' + 1', 68. Cet excès est la marche diurne de la pendule ; 
si elle est réellement uniforme, tous les jours la pendule avan- 
cera de cette quantité-là, à raison de 0',07 par heure (0,07 
= ^ de 1%68). Il est évident qu'il suffit de corriger toutes les 
indications de la pendule, pendant un même jour, d'une frac- 
tion de 1%68 proportionnelle au temps écoulé. 

Voici d'ailleurs un exemple plus complet qui fera compren- 
dre comment on peut se servir d'une pendule ou d'un chrono- 
mètre, et en tirer d'excellentes indications malgré leurs erreurs. 



NOMS 

Des ÉTOILES. 



20 Janvier. 

a (origine du jour sid.) 

a d'Andromède 

La Polaire, passage supérieur, 

Sirius 

La Polaire, passage inférieur. . 
a de la Vierge 



21 Janvier. 

a (origine du jour) • . . 

a d'Andromède 

La Polaire, passagesupérieur . . 



INDICATION 
delà 

PBMDULE. 



0^ 0"4B,20 
56,84 
\. 5 33,84 
6 38 50,65 
13 5 34,65 
43 47 37,00 



0'' 0'»46',88 
58,49 
4 5 35,49 



ÉTAT 
de la 

PIMDCLE. 



45»,-20 



46»,88 



HEURE SIDÉRALE 

conclue. 





4 

6 

43 

43 





5 

38 
5 

47 



osoo 

44 .64 
48,54 
34,99 
48,54 
20,87 



0^ 0"* 0%00 
44 ,64 
4 5 48,54 



Le premier jour, quand l'étoile origine passe au méridien ; 
la pendule marque 15',20 de trop; il faudra donc retrancher 
1 5%20 de toutes ses indications. Mais le lendemain , au bout d'un 
jour sidéral, Terreur se trouve augmentée de l',68; elle s'est 
donc accrue de (y,84 en 12»»^ de X)',07 en l^, de 0»,001 en 1~. 
Donc aussi, lorsque Sirius a passé au méridien, 6*»39"* environ 
après l'étoile origine , l'erreur de la pendule a diX être à cet 
instant, non 16%20 comme au début du jour, mais l6%20-|-0*,46. 
Telle est la correction qu'on devra appliquer à l'indication de 
la pendule pour avoir Theure sidérale qu'une horloge sans dé- 
faut eût marquée au même instant. 

Le même tableau donne aussi la preuve que la lunette méri- 
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dienne employée était bien dans le méridien; ear, s'il s'est 
écoulé 12*'0"0»,84 en temps de la petidule, ou 12 heures sidé- 
rales entre les passages supérieur et inférieur de la Polaire , le 
20 janvier, il s'est aussi écoulé 12*»0"0*,84 entre celui-ci et le 
passage supérieur suivant du 21. 

Étoiles fondamentales. — On peut observer ainsi, en un seul 
jour sidéral, les passages méridiens de toutes les belles étoiles 
du ciel , et il suffirait d'avoir exécuté ce travail une fois, puisque ' 
le lendemain et les jours suivants les mêmes passages doivent 
avoir lieu aux mêmes heures. Mais les instruments et les mesures 
sont toujours entachés d'erreurs. Par exemple, nous avons sup- 
posé que la marche diurne de la pendule était uniforme; en 
réalité il peut en être autrement, car cette marche dépend, jusqu'à 
un certain point, des variations de la température. Heureusement 
ces causes d'erreurs agissent tantôt dans un sens , tantôt en sens 
opposé ; elles peuvent donc se compenser d'elles-mêmes, du moins 
en partie, si on répète un grand nombre de fois les mêmes me- 
sures dans toutes les circonstances possibles. C'est en opérant 
ainsi que les astronomes sont parvenus à fixer , à quelques cen- 
tièmes de seconde près^ les heures sidérales du passage méridien 
d'un certain nombre d'étoiles brillantes qu'on peut observer de 
jour et de nuit. Voici plusieurs de ces résultats * : 



NOMS 

DES ÉTOILES. 


HEURE SIDÉRALE 

du 
passage au méridien. 


ot d* Andromède. 


0^ 0« 4V,64 

4 5 48,54 

3 43 42,54 

6 38 34,99 

40 25,94 

43 47 20,87 

48 34 53,53 

22 49 24,28 


La Polaire** 


oc, de Persée . 


Sirius 


Résolus 


a. de la Vierere 


oc, de la Lvre 


Fomalhaut 





* Ces nombres sont relatifs à 1851; nous verrons plus tard qu'ils éprouvent 
avec le temps de peUtes variations dont les causes sont bien connues; ici, 
nous les considérons comme invariables. Même remarque pour les déclinaisons. 

** 11 faut noter dans ce tableau une excepUon relative à la Polaire; les 

COSMOGRAPHIE. 5 
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Il est pennis désormais de substituer une quelconque de ces 
étoiles au point céleste qui a été pris pour origine , et de s'en 
servir pour connaître l'heure. En effet) toute pendule sidérale 
bien réglée devant marquer 6^ SB* 34%9d, parlBxeniple, lorsque 
Sirius passe au méridien, si elle indique à cet instant une 
hetu'e plus forte ou plus faible ^ la différence sera Terreur ou 
l'état de la pendule. Ce qui Tient d'être dit pour le plan méri^ 
dien s'applique à tous les plans horaires ; car Sirius arrivera 
toujours à l'un de ces plans tf»38"34*,99 plus tard que l'étoile 
prise pour origine. 

Ainsi quand un marin veut déterminer l'heure ^ il se sert 
indifféremment de telle ou telle étoile connue; il mesure sa 
hauteur , en déduit l'angle horaire par le calcul , conclut l'heure 
comme s'il avait observé l'étoile origine , et ajoute enfin la dif- 
férence bien connue qui existe entre celle-ci et l'astre observé. 
Supposons que Sirius ait passé, au moment de l'observation^ par 
le plan horaire de 7ô^ 16' 30*'; si c'était l'étoile origine, Flieure 
serait ô^ 1"*2',00; mais comme Sirius passe par un plan horaire 
quelconque 6*" 38" 34*,99 après l'étoile origine, il s'ensuit que 
l'heure sidérale était 1 1^ 31^ 36^,99. Hais , pour calculer l'angle 
horaire d'une étoile dont on a observé la hauteur , il faut en 
connaître la déclinaison. C'est là le second élément que les 
astronomes déterminent à l'aide du cercle mural. 



passages ittéridiens de ceUe étoile ne s'observent point à quelques centièmes 
de seconde près, comme ceux des étoiles voisines de Téquateur; son mou- 
vement dftirne est beaucoup trop lent pour cela (39 fois plus lent que ce- 
lui des étdlles équatoriales, parce que le rayon de son parallèle et 39 fols 
plus petit que celui de l'équateur). Aussi n*em ploie- t-on jamais la Polaire 
pour obt^ir l'henre , mais seulement pour déterminer la directiod du méri- 
dien et y placer exactement la lunette méridienne. Sous ce rapport, des 
erreurs d'observation de 0*,6 ou même de V n'ont presque pas d'iAfluence ; 
s'il s'agissait de l'heure, de telles erreurs seraient intolérables. 
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CHAPITRE VIII. 

CBRCLB tlURÂL. — BÉCLÎFTATSONS DES ÉTOlLÉS FONDAHlËNTALÉfe. 

Cëréié iiitt»iii. — Cet iiistruitient (fig. 26) se compose d'un 
cercle gradué, fixé à un axe horizontal et portant uhë lunette 
dont la ligne de coUîtnation doit être patTillèle au plan du limbe. 
L'axe tourne sur deu* coussinets placés dans Tiiltérieur d*un 
mur ou pilier , en sorte que le cercle se troute preèqiie appli- 
qué contre ce mur; de là le nom de cercle mtlral. 

L'instrument doit être placé dans le plan du méridien, comme 
la lunette méridienne ; par conséquent il faut que son axe de 
rotation soit horizontal et orienté dans le sens est-ouest. Il faut 
encore que l'axe optique de la lunette soit, comme le plan du 
cercle , perpendiculaire à Taxe de rotation. De là des rectifica- 
tions plus ou moins semblables à celles qui ont été décrites 
pour la lunette méridienne *. 

Soient NZS (fig. 27) le plan du méridien, NS la méridienne, 
P le pèle , eTO le plan de Féquateur perpendiculaire à TP, Te 
la trace de ce plan sur le méridien; enfin TA la direction de 
l'astre dont il s'agit de déterminer la déclinaison Ae==D* Il est 
éviderii que PA4-Ae = 90°; si donc il y avait une étoile juste 
au pôle P, il suffirait de mesurer sa distance à l'étôîle A , 
c'est-à-dire l'arc PA ou l'angle correspondant PTA : le com- 
plément de cette distance nous donnerait la déclinaison cher- 
chée. 

Il n'y a pas d'étoile au pôle P, mais il y a près de ce point 
des étoiles circumpolaires dont les parallèles , entièremeni situés 
au-deâ!^u8,te YïmrtBGn^ tùnpetiî le méridien CéteStè eh deux 
points dont le pôle occupe nécessairement le milieu. 

Maçons donc le cercle mural en T, dans le plan N^S, et 
dirigeonô-èn la lunette sur une de ceâ étoileè, au moment de 
stfh paèsage supérieur en jp, puis, 12^' plus tard, à son pas- 



* Dans la figure 24, le plan du méridien passe par Op perpendiculairement 
à la feuille de dessin; la figure 26, au contraire, est dessinée sur le plan 
même du ittérîdien. 
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sage inférieur en f' ; la bissectrice de l*angle compris entre 
les deux positions de Taxe optique Tp et Tp' donnera la di- 
rection TP du pôle , aussi bien que s'il y avait là une étoile 
immobile. 

Une autre étoile circumpolaire , observée en q et g', donne- 
rait évidemment la même direction TP par la bissection de 
Tangle gTg'. Une fois le pôle déterminé , il est aisé de mesurer, 
à Taide du même cercle mural, Tangle compris entre TP et la 
ligne TA dirigée vers une étoile quelconque , non circumpo- 
laire; cet angle, ou Tare PA qui lui répond, est égal à 90®— D. 

Si l'astre observé était au-dessous de l'équateur , en A', on 
aurait encore, en désignant par D sa déclinaison, 

PA'=90<' — D ou D==90^— PA', 

et PA' étant >90^, la déclinaison serait négative, conformément 
à la convention adoptée à ce sujet. Les astronomes ont déter- 
miné ainsi, avec une extrême précision, les déclinaisons des 
étoiles fondamentales. Voici celles des étoiles déjà citées. 



If(HfS DES ÉTOILES. 



a d'Andromède 
La Polaire. . .. 
a de Persée. . . 

Sirius 

Régulus 

a de la Vierge, 
a de la Lyre. .. 
Fomalhaut — 




DÉCUMAISONS. 



--28M6' 
--88 30 
--49 49 



Hauteurs méridiennes. — La figure 27 met cu évidence des 
relations fort simples dont on fait un usage continuel. 

1*» La hauteur du pôle NP est égale au complément de la hau- 
teur S« du point culminant'^ de l'équateur, parce que les lignes 



* Cette expression provient de ce que Téqualeur, comme tout parallèle 
décrit par une étoile, a son point U 'plva élevé (sur Thorixon du lieu) dans le 
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PTy ZT sont Fespectivement perpendiculaires aux lignes T^^ 
TS. On peut dire aussi que la distance du pôle au zénith est 
égale à la hauteur du point culminant de Féquateur. Doréna- 
vant nous désignerons par <p la hauteur du pôle , et par 90* — ç 
celle de Téquateur. 

2^ La hauteur méridienne d*un astre est égale à la hauteur 
de l'équateur, plus la déclinaison (positive ou négative) de cet 
astre. ' 

En effet, SA=Se+eA et SA'=&— cA'. 

Appelons , en général , H la hauteur méridienne d'une étoile , 
et D sa déclinaison ; la relation précédente s'écrira 

H=(90*— ç) + D ou D=H-(90«— cp). 

Donc , quand on connaît la hauteur du pôle , il suffit de mesurer 
les hauteurs méridiennes des étoiles pour en avoir les déclinai- 
sons; et réciproquement, si on connaît la déclinaison d'un 
astre quelconque , il suffit d'en mesurer la hauteur méridienne 
pour déterminer la hauteur du pôle , élément dont nous avons 
signalé Timportance. 

Le eerele mtaral appliqué ft la mesure des hantenrs méri- 
diennes. — Nous avons vu que , pour mesurer les distances 
polaires des étoiles à l'aide du cercle mural, il a fallu d'abord 
déterminer la direction de la ligne des pôles TP. De même, pour 
mesurer les hauteurs, il faut connaître la direction de Thorizon- 
tale NTS. Celle-ci nous sera évidemment donnée par la surface 
libre d'un liquide en repos. 

Cette détermination s'opère de la manière la plus précise et 
la plus exacte par le procédé suivant. On place sous le cercle 
mural un bassin plein de mercure (fig. 28), puis on dirige 
la lunette sur le miroir horizontal ainsi formé par la surface 
libre du mercure, et on fait mouvoir la lunette jusqu'à ce 
qu'on voie , par réflexion , l'image de la croisée des fils du ré- 
ticule* Lorsque les fils sont en coïncidence avec leurs images , 
on peut être assuré que l'axe optique se trouve rigoureuse* 



méridien; il en est de même du point le plus bas, mais celui-ci n'est visible 
que pour les parallèles pp', gg',... décrits par les étoiles circumpolaires. On 
nomme souvent eulmination le passage d'un astre au méridien. 
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ment perpei|d[iculaire à U surface du miroir. CôUe-ci étant 
hoqzontsfle, il s'ensuit que Taxe optique est yertical et pointé 
yers le nadir. Si douq on lit la division du cercle correspon- 
dante à rindex , on aura la direction du nadir ; en y ajoutant 
180^, on aurait celle du zénith; en ajoutant ou en retranchant 
90^ seulement , on aura la direction de Tborizontale pnenée au 
sud ou au uord dans le plan du méridien. 

n est très-facile de se convaincre de la justesse de ce procédé. 
Pour cela , considérons la croisée des fils du réticule comme un 
point lumineux * qui émet des rayons dans tous les sens ; les 
rayons qui tomberont siu* Tobjectif formeront un faisceau co- 
nique dont l'axe sera la ligne de coUimaiion elle-même , et , 
après avoir été réfracté par l'objectif , ce faisceau conique sera 
transformé en un faisceau cylindrique émergent composé de 
r^yqns parall^es. Si Taxe optique était oblique à la surface du 
mirqir (6g. 29), ces rayons parallèles seraient réfléchis de manière 
à faire un apgle de réflexioq égal à Tangle d'incid^ice ; en 
receyaut le faisceau réfléchi dsins une seconde lunette , les 
rayons parallèles qui le composent seraient transformés par le 
second objectif en un faisceau conique et viendraient peindre , 
au foyer de celle-ci, Vimage nette du réticule de la première lu- 
nette. Mais, si Taxe optique est perpendiculaire à la surface du 
miroir, le faisceau émergent, réfléchi par le miroir, reviendra 
sur lui-même sans changer de direction, rentrera dans la 
même lunette et ira reformer au foyer une image de la croisée 
des fils. Pour que Taxe optique soit rigoureusement vertical , il 
suffit donc que cette image vienne coïncider avec Vobjet qu'elle 
représente , c'est-î^-dire avec la croisée des fils. 

Connaissant ainsi la direction de Thorizonfale TN (fig. 27), il 
sera facile de mesurer les l^auteurs Np, Np' d'une circumpolaire 
quelconque à ses deux passages supérieur et inférieur : la hau- 
teur du pôle en sçra évidemment la moyenne , car P étant le 
milieu de l'arc j^p', 

wa NP=|(Np4.Np'); 

de même NP = | (Nq + N^') , 



* On a spia d'éclairer vivemeot la croisé^ des fils à l'aide d'une luaière 
arlificielle que l'on projette sur lui , à peu près comme on éclaire les peUU 
objets qu'on veut examiner au microscope. 
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6t toutes Ie3 étcâles drcumpolaii^es , ainsi observées à leui^ 
(]eiix p»9sag«$ , devront s'aeeorder h donner la même hauteur 
du p^e. 

On voit , par ce qui précède , tout Favantage que le plan du 
méridien oITre pour mesurer les coc^données des astres : cet 
avantage tient à ce que le méridien «appartient au système des 
hauteurs et des azimuts comme à celui des angles horaires et des 
déclinaisons. C'est à la fois un vertical et un plan horaire. Il est 
donc naturel que les mesures faites dans ce plan spécial 
puissent être traduites avec une égale facilité dans Tun ou 
l'autre système de coordonnées. 

On dira plus tard comment les anciens mesuraient les 
coordonnées des deux systèmes , à l'aide du gnomon pour 
tas azimuts et les hauteurs, et du cadran équatorial pour 
les an^es horaires et les déclinaisons. £n dernière analyse , 
l'astronomie et ses apfdieations reposent sur la mesure de ces 
eoord<mnées , mesure qui est devenue, de nos jours, si simi^e 
et si merveitteusement précise , grâce aux deux instruments 
que nous venons de décrire. 



GBÂPITRE IX. 

SBXTAMT.— DtyBWIlNàTlON PE l'BBUR? BT DB LA HAUTBUB DU pAlK, 
W IflR ET A TBaiLS. — EAUTEUBS CORRESPONDANTES. 

SextaM-— L'admirable instrument dont se servent à chaque 
instant les marins , les voyageurs , les officiers chargés de re- 
lèvements rapides , mérite bien une description ^éciale. Ce 
n'est plus une lo«»rde machine pktcée sur des piliers inébran- 
lables» comme le théodolite, la lunette méridiaine, le cercle 
mural : c'est un «qj^pareil léger, qu'on tient à la main et à l'aide 
duquel on peut résoudre , avec une précision suffisante , une 
fouie d0 problèmes importants pour la navigatkm , la géogra- 
phie , la géodésie, la topographie et l'arpentage. 

Le sextanl est fondé sur deux théorèmes d'optique. Lors- 
qu'un rayon a subi deux réflexions sur deux miroirs , sam 
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sortir d'un même plan perpendiculaire à ces miroirs j l'angle com- 
pris entre la première et la dernière direction est double de 
l'angle compris entre les miroirs. Un rayon IC (fig. 30) est suc- 
cessivement réfléchi en C et en D par deux miroirs C et D, 
perpendiculaires au plan du dessin, qui le reuToient finalement 
dans la direction DA : Tangle lÂD est égal au double de CBD 
formé par les deux miroirs. En effet, 

A=180«— 2a— 26, 
et B=180^— a— 2ft— (90^— ft)=90«— a— 6=:iA. 

2<> Si l'angle des deux miroirs ne change pas, la direction 
du rayon doublement réfléchi ne variera pas (ainsi que l'in- 
dique la partie ponctuée de la figure 30) quels que soient les 
déplacements que l'on imprime au système des deux miroirs» 
pourvu toutefois que ces miroirs restent toujours perpendi- 
culaires au plan dans lequel les deux réflexions s'accomplis- 
sent. Cette importante propriété résulte immédiatement du 
premier théorème. 

Hadley et Newton eurent l'idée de mettre à profit ces théo- 
rèmes d'optique pour construire l'instrument de mesure sui- 
vant. Un châssis en forme de secteur MAB (fig. 31), porte 
sur un des bras un miroir fixe m, étamé sur la moitié 
seulement de sa hauteur, et, sur l'autre bras, une petite 
lunette fixe L, à l'aide de laquelle on peut voir à la fois par 
réflexion dans le miroir fixe m et par transmission à travers 
la partie non étamée de ce miroir. Pour cela , il suffit que la 
ligne centrale de la lunette soit placée à la hauteur de la ligne 
qui sépare la partie étamée de la partie non étamée du mi- 
roir m. Sur une alidade MY , mobile autour du centre du sec- 
teur, est fixé un second miroir M , dont la direction varie avec 
la position de MV. L'angle formé par les deux miroirs M et m 
se mesure , à l'aide d'un vernier, sur l'arc du cercle AVB au- 
quel on donne ordinairement une étendue de 60^ ou de ^ de la 
circonférence (de là le nom de sextant). 

S'il s'agit de mesurer la distance angulaire de deux astres C 
et D , on place le plan de l'instrument dans le plan de ces deux 
astres , puis on dirige la lunette vers C , en regardant à travers 
la partie non étamée du miroir fixe m ; on fait ensuite tourner 
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Talidade MV, et par suite le miroir M qu'elle porte , jusqu'à ce 
que les rayons DM de cet astre » réfléchis en M et en m, entrent 
dans la lunette avec la direction mh ou CmL. L'observateur 
Terra donc les deux astres à la fois dans le champ de la lu- 
nette; il pourra obtenir la coïncidence rigoureuse de leurs 
im^tges , c'est-à-dire celle du rayon réfléchi mh avec le rayon 
direct CmL, en faisant tourner peu à peu le miroir M à l'aide 
de Talidade MV. Dès lors l'angle des miroirs, mesuré par l'arc 
AV, sera la moitié de l'angle des rayons DM, Cm*. 

Pour compléter cette description , il reste à dire comment on 
détermine l'origine A de l'arc AV qui donne l'angle des deux 
miroirs. Cette origine répond évidemment à la position 'parti- 
culière de l'alidade MV où le grand miroir mobile M se trouve 
parallèle au petit miroir fixe m. Lorsqu'on veut rendre ainsi 
ces deux miroirs parallèles , on dirige la lunette vers un objet 
éloigné, et on amène peu à peu, en faisant tourner Talidade, 
l'image doublement réfléchie de Tobjet à coïncider avec son 
image yue directement à travers la partie non étamée du mi- 
roir m. Le zéro de l'alidade répond alors à un angle nul des 
deux miroirs , c'est-à-dire au trait de Tare AB que Ton devra 
prendre pour origine des divisions. 

Les marins se servent de cet instrument pour mesurer la 
hauteur des astres au-dessus de l'horizon de la mer. Pour cela, 
ils pointent la lunette (fig 32) vers cet horizon qui apparaît 
comme une ligne bleuâtre très -nette , et ils amènent l'image 
doublement réfléchie de Tastre en coïncidence ou en contact 
avec cette ligne. L'angle des miroirs se trouve indiqué sur 
le limbe gradué de l'instrument ; en le doublant on a la hau- 
teur de l'astre au-dessus de Thorizon apparent. Cette hauteur 
doit être corrigée de Tefifet dé la dépression a de l'horizon ap- 
parent au-dessous de l'horizon réel , c'est-à-dire au-dessous du 
plan mené par l'œil de l'observateur perpendiculairement à la 
verticale **. Tout autre instrument de mesure serait inappli- 



* Afln de n'avoir pas à doubler, à chaque mesure, Tare AV lu sur le limbe 
du sextant, pour obtenir Tangle des rayons DM, Cm, le constructeur divise le 
limbe en demi-degrés, et numérote les traits comme s'ils représentaient des 
degrés entiers. 

** Cette dépression a été exagérée sur la figure 32; elle se réduit à 4'i9' 
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cabl^ çji fner, à cause dei oscillations pontinuelles du navire , 
la ligne de collimation ou de visée quitterait h chaque instant 
Tobjet ohseryé. Mais le sextant n'a point de ligne de ccdlin^a- 
lion ; pourvu que leg objets observés ne s'écartent pas trop du 
plan perpendiculaire au^ deux miroirs, condition apposée 
dans le premier tbéorèwe d'optique , les oscillations du sex- 
tant dans ce plan ne peuvent , en vertu du deuxième théo- 
rème» détruire la coïncidence une fols étahliâ des inaages ; tout 
l'effet se réduit à les faire U^opter et descendre ensenible dans 
le champ de la lunette. 

l£s i^oblèmes principaux que les marins ont h résoudre 
chaque Jour, en mer, peuvent à la rigueur ce réduire à deux : 
déterminer Theure et la hauteur du pôle;* tous deux se résol- 
vent p£ur de simples me&ures de la hauteur des astres. I>e là. le 
nom de navigatiQU hmturière qu'on donnait autrefois à la na- 
vigation en pleine mer, pour la distinguer du cabotage*. 

papt«ur du ||èie en w^r. — L.a hauleur f du pôle s'obtient 
en mesurant, à l'aide du sei^tant, la hauteur méridienne H 
d'un astre dont la déclinaison D est connue (par les travaux de^ 
astronomes) : car 

H=(9(y— (p)4-D 

d'où (9tf— <p)î=:H— D. 

Il serait difâcile, abord, de s'astreindre à observer précisé- 
ment dans le plan du méridien ; mais la hauteur méridienne 
d'un astre étant aussi, en général , sa hauteur maximum » elle 
ne varie pas sensiblement près du méridien ; le petit ?u*c de pa- 
rallèle diurne que l'astre décrit alors est parallèle à ITiorizon. 
n n'est donc pas nécessaire de se placer juste dans le méridien ; 
il suffit de suivre l'astre avec le sextant jusqu'à ce que sa hau- 
teur cesse de croître, et de la mesurer vers ce moment-là. 
Heure en mer. -— On mesure la hauteuT d*un astre A*" (fig. 18) 



environ quand l'observateur est placé à 5 mètres au-dessus du niveau de la 
mer. Nous avons vu, dans le premier chapitre, comment elle se calcule quand 
on connaît le rayon du globe terrestre. E\\0 ira^lt à i^ pour 2000" de bau- 
teup. 

* Le cabotage consista à aUer de cap en cap, ^a^s juiyiais perdre longtemps 
la côle de vue. C'était la toute la navigation des anciens peuples» phéniciens. 
Grecs ou Romains. 



placé loin 4u iqéndien'^, et on résout le triangle §pbérique AT2!« 
( étoile y pôle , zénith ) dans lequel on connaît les trois côtés 
A'T=9V— D, PZ=9tf— 9 et ZM''=9(f—n. L'anglçPest 
Tangle horaire de Tétoile que Ton transforme en temps (à rai- 
son de 1^ pour 15^) et auquel on ajoute Theure sidérale du 
passage d^ cet astre au méridien (heure connue par les traYau:^ 
de^ astronomes). 

iJ6»»gfï du MnLt»B$ à terre. — ^horizon visuel n'est complé- 
ten^ent libre qu'en iper, loin des côtes ; à terre il est masqué 
d'ordinaire pspr mille acc|depts c^e terrain. Op a reeours alors, 
pour mesurer la hauteur d'un astre , à Y horizon artifici^ forpié 
parla surface d'un Uquide en repos (de l'eau, de l'huile , du 
mercure... dans une petite cuvette placée à terre), et on mesure 
au sextant Tangle vertical compris entre Vastre et son image 
réfléchie sur pe miroir horizontal ; cet angle est le double de la 
hauteur cherchée. En effet , soient HH' (fig. 33) la surface de l'ho- 
rizon artificiel , SA un rayon venant de Fastre S ; SAH' sera la 
hauteur de Fastre S. Ce rayon est réfléchi en A , dans la direc- 
tion AO qui fait avec Fhorizon le même angle que le rayon in- 
cident. L'observateur placé en verra donc Fastre S: 4° sui- 
vant OS' sensiblement parallèle à AS ; 2*» par réflexion suivant 
OA. Or il est évident que Fhorizontale 0^ partage Fangle me- 
suré entre les deux directions S'O et AO, en deux parties 
égales à SAH' ou à la hauteur de Fastre. 

Haatenrs eerrespendantes. — Puisque le méridien divisé 
symétriquement la sphère céleste, Fhorizon ainsi que les paral- 
lèles diurnes des étoiles , le système des plabs horaires et celui 
des verticaux , il en résulte qu'aux moments où une étoile passe 
par des plans horaires également distants du méridien , à Fest 
et à Fouest, elle doit avoir même hauteur. De plus Fheure à 
laquelle cette étoile passe au méridien est évidemment au 
milieu des heures de ses passages par ces deux plans horaires. 
Donc, si on mesure la hauteur d'une étoile à Fest du méridien, 
en notant l'heure t de cette observation , et qu'on attende en- 



* II est aisé de voir que si Tastre observé se trouvait très-près du méridien, 
comme en A (flg. 18), le triangle APZ, où il s'agit de déterminer P, devien- 
drait désavantageux, et que la moindre erreur sur ZA en entraînerait une 
considérable sur P. 



"^ 
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suite rbeure ^ où elle aura, à Touest, précisément la même 
hauteur, la demi-somme de ces instants ^(t+f) sera l'heure de 
son passage au méridien. Exemple : à 8*" 50™ C on a observé la 
hauteur de a de la Vierge à l'est du méridien; à 17*» 44"* 20»,6 
cette étoile avait la même hauteur à l'ouest ; on en conclut 
qu'elle a dû passer au mériden à 13*» 17" lO'jM. Or le chrono- 
mètre aurait dû marquer à ce moment-là (p. 65) 13*» 17"* 20', 87; 
il était donc alors en erreur de 10',62. Par cette méthode, 
quand elle est applicable, on peut déterminer l'heure sans 
connaître ni la hauteur du pôle , ni la déclinaison de Tétoile 
observée , et sans aveir à résoudre un triangle sphérique. Il 
n'est même pas nécessaire de mesurer effectivement les hau- 
teurs de l'astre ; il suffit de s'assurer qu'elles sont égales de 
part et d'autre du méridien*. Nous avons indiqué une méthode 
analogue pour trouver la direction de la méridienne. 



* Quand on recherche une grande exactitude, il faut tenir compte du 
changement que la réfraction atmosphérique a pu subir dans l'intervalle des 
observations. Cette méthode est donc au fond moins simple qu'elle ne le 
parait. ' 
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FIGURE ET DIMElfSIONS DE LA TERRE. 

I 

Quelques points fixes (les étoiles) nous out suffi pour recon- 
naître les lois du mouvement de rotation , vérifier son unifor- 
mité parfaite, et déterminer la direction de Taxe autour duquel 
il s'opère. Nous avons trouvé dans cette étude Télément fonda- 
mental de la mesure précise du temps , savoir, un phénomène 
qui se reproduit périodiquement, pour un lieu quelconque de la 
Terre , à des intervalles réguliers (passage d'une étoile au méri- 
dien du lieu). Enfin deux systèmes de coordonnées parfaitement 
appropriées à cette étude nous ont fourni le moyen de con- 
naître géométriquement, à toute heure ^ la position de la sphère 
céleste et de ses points principaux (le pôle et ï étoile origine )y 
par rapport à Thorizon ou à la verticale de l'observateur. 

Réciproquement, à chaque heure sidérale, c'est-à-dire à 
chaque position donnée de la sphère céleste , l'observateur peut 
marcpier sur cette sphère le cercle de son horizon ou plutôt le 
point de rencontre de sa verticale (zénith)^ car il lui suffit pour 
cela de déterminer Vheure et la hauteur du pôle. Ici nous tou- 
chons au principe même des applications les plus importantes. 
Si , au même instant , un second observateur placé ailleurs sur 
la Terre, à Paris, par exemple, détermine pareillement sur le 
ciel la position actuelle de son zénith , par rapport aux deux 
mêmes points (pôle et étoile origine), qui ne voit qu'en rap- 
prochant les résultats obtenus à ces deux stations différentes, 
on pourra tracer géométriquement sur la sphère céleste ces 
trois points à la fois : le pôle céleste , le zénith du premier lieu, 
le zénith du second lieu (Paris)? Or, sur la Terre, il y a trois 
points correspondants qui forment juste le même triangle sphé- 
rique, savoir, le pôle terrestre et les deux stations. Donc, si 
nous pouvons regarder connue connus le pôle terrestre et 
Paris, la position du troisième point sera déterminée; Tobser- 
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valeur placé là pourra résoudre le triangle , marquer sa station 
sur un globe ou sur une carte , reconnaître le chemin qu'il a 
parcouru, la direction et la longueur de celui qui lui reste à 
parcourir. 

Ces considérations, que les chapitres Suivants rendront élé- 
mentaires , nous conduisent donc à appliquer au globe terrestre 
le système si simple des coordonnées dont nous nous sommes 
servis pour la sphère céleste , et à représenter aussi les divers 
points de la Terre par des déclinaisons et des angles homires , 
où plutôt, par leurs distances sphériqùes à Féqùateur terrestre 
et les angles dièdres compris entre leurs méridiens. 



CHAPITRE I. 

COORDONNÉES GÉOGRAPHIQUES. — LONGITtJDE ET LATITUDE D*UN POINT. 
— ihÉRlDlENS. — PARALLÈLES TERRESTRES. 

€)6or^oiiiié<ïs géographique». — L*axe de ce sjstème terrestre 
e^t naturellement la ligne des pôles ; le plan fondamental est 
le plan de Féqùateur terrestre passant par le centre de là Terre, 
perpendiculairement â la ligne des pôles; les plans secondaires, 
passafit par la ligné des pôles, déterminent sur la surface du 
globe dès grands cercles , tous perpendiculaires à Féqùateur, 
et nommés méfidiem terrestres. 

Convenons de prendre pour origine le inéridîen qui p^se 
par Paris ; les coordonnées d'un point quelconque serotit : 

!• La longitude de ce point, c'est-à-dire Fangle dièdre com- 
pris entre son méridien et celui de Paris. Cet angle dièdre est 
mesuré par Farc que ces deux méridiens interceptent sttr 
Féqùateur terrestre. Les longitudes se comptent sur Féqùateur 
de 0^ à 360^ en allant vers Fest, dans le sens de la rotation de 
la Terre, et en Sens inverse des angles horaires. 

2* La latitude de ce point, c'est-à-dire Farc de son méridien 
Compris entre le point et Féqùateur. Cet arc se compte à partir 
de Féqùateur, de 0^ à ±:90^; les points situés sur Fhémisphère 
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boréal ayant des latitudes positivés, et cetbc de l'hétnistihère 
boréal ayant des latitudes négatirés. 

ÉTidemment tous les points situés sur un même parallèle ont 
même latitude , et des longitudes qui tarient dé 0» à 360^. Tous 
les points situés dur un même méridien ont même longitude^ 
et des latitudes tarîables de (f à d: 9tf». 

n ne failt pas perdre de vue qu'un méridien n'èfet pas un 
cercle entier dé la sphère , mais seulement Un démi^cèrde ; 
l 'autre moitié répond à une longitude qui diffère de 180*. 

Soient donc C (flg. 35) le centre d'un globe réprésentant la 
Terre ; NS la ligne dés pôles , autour de laquelle s*éfféctue son 
mourement de rotation , et par suite aus£ii lé mouvement diurne 
apparent des étoiles ; OôE l'éqUateur terrestre dont le plan est 
perpendiculaire à NS; NOS, N6S, NES,.... desmérîdienfe, c'est- 
à-dire des demi*cercles perpendiculaires h l'équateiir, et passant, 
par conséquent, par les points! N et S où Taté de rotation CP 
pércé la surface. La latitude d'un point B, pris sur le méridien 
NAS, est l'arc B6 compris entre ce point et l'équateur. Sa lon- 
gitude est l'angle dièdre compris entré lé méridien N6S et le 
méridien de Paris NOS , pris par convention Comme origine ; 
cet angle dièdre se compte vers l'e^t et a pour mesure l'arc 06 
dé Féquàtétn-. Les deui coordonnées du point B sont donc 06 
et bV. Réciproquement j si on connaît les coordonnée^ d'nn 
point quelconque B, on pourra inscrire ce point sur lé globe ^ 
en portant dans le sens convenu sa longitude 06 sUr f éqûâfétir 
à partir du point 0, Origine dés longîttlde^; oti élèfvéra ensuite 
en $ tm arc perpendiculaire â l'équateur, ou, pour mieux dire, 
on fera passer par 6 le méridien N6Sy et on portera de 6 ters 
N la latitude connue 6B du point cherché, si cette latitude é^ 
bm'éalé ou positive , dé ^ térs S , au contraire, si elle e^ au- 
strale ou négative. Le point B se trouvera donc déterminé par 
ses àem coordonnées géographique!^. 

on rê^s^rqnera fanalogie deâ coordonnées^ ééfestéâ , angles 
horaires et déclinaisons, avec les coordonnée^ terréétreâ, 
longitudes et latitudes. Ces deUi systèmes sont purement an- 
gulaires ; ils laissent indéterminés lé rayon de la splière idéale 
à laquéfle nous avons supposé que les étoiles sont fixées, 
ahtsî que k rayon dé la sphère terrestre ; la position des 
plants S6tBi comme par lés nc^l>rés de degrés contenus dans 
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les arcs qui y aboutissent , non par les longueurs de ces arcs. 
Mais cela suffit pour en faire une représentation graphique , 
soit sur un globe , soit sur des mappemondes et des cartes. 
Plus tard y nous déterminerons exactement les dimensions 
de notre planète, dont nous n'avons encore obtenu qu'une 
évaluation approchée ; nous pourrons alors assigner une 
échelle, et transformer en mesures de longueur les arcs 
dont l'observation astronomique ne donne que l'ampUtude 
angulaire. 

Distanee de deux points do globe. — L'arc de grand cercle 
compris entre deux points quelconques A etB, dont on con- 
naît les coordonnées, peut être aisément calculé par la trigo- 
nométrie sphérique; car, dans le triangle ANB, on connaît AN 
et BN compléments des latitudes de A et de B, et l'angle 
ANB = longitude du point B , ou difiérence des longitudes de A 
et de B, si le méridien NAO n'est pas pris pour origine. Pour 
déterminer la longueur linéaire de cet arc AB, c'est-à-dire la 
plus courte distance de A à B sur la sphère , il en faudrait con-^ 
naître le rayon. Réciproquement, il suffira de mesurer la lon- 
gueur linéaire de Tare AB, compris entre deux points quel- 
conques dont on connaît les coordonnées, pour pouvoir en 
conclure le rayon du globe terrestre, supposé sphérique. Mais, 
encore ime fois, la détermination des coordonnées géographi- 
ques d'un lieu quelconque n'implique Aullement la connais- 
sance de ce rayon. 

Azimut d'un point donné. — La résolution du même trian- 
gle ANB donnerait encore Y azimut du point B sur l'horizon du 
point A y et par conséquent la direction initiale qu'il faudrait 
suivre pour aller de A en B. Eki eflfet, l'angle NAB de ce trian- 
gle sphérique n'est autre chose que cet azimut compté du nord, 
azimut auquel il suffirait d'ajouter 180^ si on voulait prendre 
pour origine la direction du sud, AS. Les marins diraient que, 
sur la rose des vents du point A, le point B répond au rumb 
de vent sud-est , à peu près. 

Les relations de position entre deux points quelconques A et 
B, dont les coordonnées géographiques sont connues, se dédui- 
sent donc aisément, par le calcul, dés formules de la trigono- 
métrie sphérique. Ces formules élémentaires reçoivent en effet 
leur application la plus complète dans les sciences dont nous 



I 
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nous occupons , c'est-à-dire en astronomie et en géographie 
mathématique *. 



CHAPITRE IL 

DÉTERMINATION DES COORDONNÉES GÉOGRAPHIQUES D'UN LIEU. — 
LATITUDES ET LONGITUDES TERRESTRES. 

Détermination de la latitude. — La latitude d'un lieu Â 

(fig. 35) est Tare AO qui mesure l'angle formé par le rayon CA 
avec sa projection CO sur l'équateur; c'est aussi la hauteur an- 
gulaire PAH du pôle céleste P sur Thorizon HH' du lieu. 

En effet menons au point A la verticale AZ ; cette verticale 
n'est autre chose que le rayon CA prolongé, car, en admettant 
que la Terre soit ime sphère, toutes les verticales doivent con- 
courir au centre. Le plan de l'horizon coupera le méridien NAO 
suivant HAH' perpendiculaire à AC ; la hauteur du pôle , au 
lieu A , sera donc l'angle PAH formé par AP, parallèle à l'axe 
de rotation de la Terre '^^j et par l'horizontale méridienne AH. 
Cet angle doit être égal à ACO, puisque leurs côtés sont 



* Le problème de déterminer, en un lieu donné, Tazimut d'un point donné 
par ses coordonnées géographiques a été résolu complètement pour la pre- 
mière fois, par les Arabes, à Taide de la trigonométrie sphérique. L'obliga- 
tion imposée aux musulmans de se tourner vers le temple de la Mecque ( la 
Kéblah] pour accomplir certains rites religieux, quelque part qu'ils se trou- 
vent / a fait donner à ce problème l'énoncé suivant : déterminer Vaximut 
de la Kéblah. ( Voy. la traduction des Tables astronomiques d'Oloug Beg, par 
M. Sédillot )* C'est du reste une question de ce genre que les marins et les 
voyageurs ont à résoudre à chaque instant. 

** Les phénomènes du mouvement diurne s'accomplissent pour nous comme 
si les dimensions de la Terre étaient nulles par rapport à l'éuorme dislance 
des étoiles. Le lecteur doit avoir cette idée présente à l'esprit pour bien com- 
prendre que la distance des droites parallèles ÂP, GNP, est insensible, et 
qu'elles vont percer la sphère céleste en un seul et même point, pôle de la 
rotation apparente de cette sphère. Nous avons toujours supposé la Terre 
réduite ^ un point placé au centre de la sphère étoilée , en laissant indéter- 
miné le rayon de cette sphère; ici nous conservons à la Terre ses dimensions , 
mais nous supposons que celles de la sphère idéale des étoiles sont infinies, 
ce qui revient absolument au même. 

COSMOfiRÀPHIE. Q 



82 làutudbs géographiqïjbs. 

reqp^ttveoient perpandiculaires. Or nous savons déterminer 
astronomiquement la hauteur du pôle , en un lieu dcmné, par 
robservation des étoiles ; nous pouvons donc aussi déterminer 
la latitude d'un lieu quelconque , avec toute la précision des 
mesures astronomiques. A Paris, par exemple, la hauteur PAH 
du pôle boréal est de 48^ 50' ; par conséquent la latitude de Pa- 
ris, c'est-à-dire l'angle ACO, ou l'arc AC, est de 4-48^50'. 

LoBgitufies terrestres. — L'angle dièdre compris entre les 
méridiens de deux lieux A et B (fig* 35) est égal à la différence 
des heures que Ton y œmpte au même instant, cette différence 
des heures étant d'ailleurs tranrformée en degrés, à raison de 
W pour 1»». 

En effet , supposons que le méridien de B vienne i^neon- 
trer l'étoile prise pour origine du Jour sidéral, par l'eflel du 
mouyement de rotation de la Terre : à ce moment, Fhorloge 
sidérale de B devra marquer 0*»0'»0^. Mais le méridien du point A 
n'aura pas encore passé par cette étoile ; il faut, pour cela , que 
la Terre tourne de l'angle compris entre ces deux plans , et , 
quand le méridien du point A passera à son tour par l'étoile 
origine , quand la pendule sidérale du lieu A marquera à son 
tour 0^0^ (y, il n'en sera plus de )néme au point B : sa pendule 
marquera une heure plus avancée , en proportion de l'angle 
ANB , dont la Terre aura tourné dans Tintervalle. 

Ainsi l'heure marquée par la pendule du point B , h l'instant 
où celle du point A marque O'^O^O», est la mesure de la longi- 
tude du point B , le méridien NAO étant pris pour origine , 
pour premier méridien. 

Cette différence des heures que Ton compte sur des méridiens 
différents est précisément le moyen dont on se sert pour dé- 
terminer les angles dièdres qu'ils comprennent , c'est^-dire 
les longitudes des différents lieux de la Terre. 

Toutes les questions où le mouvement diurne intervient 
peuvent être considérées de deux manières, soit qu'on se borne 
au mouvement apparent, soit qu'on veuille remonter au mou- 
vement réel. Les raisonnements sont identiques au fond, quoi- 
que différents dans les termes. Considérons donc Je problème 
des longitudes au point de vue du mouvement diurne appa- 
rent. 

Divisons la surface entière de la Terre par 24 méridiens éga- 
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leflaent e^cés, et pr<dongeons les plans de ces cercles, passant 
tous par la ligne des pôles , jusqu'à la sphère céleste : il est 
ckir que l'étoile prise pour origine du jour sidéral passera suc- 
cessivement par tous ces plans à des interyalles de 1*", et qu'ainsi 
le jour sidéral commencera successivement pour chaque mé- 
ridien. Si on pouvait lire d^un seul coup les indications des 
horloges situées sur ces 24 méridiens, on trouverait qu'elles 
marquent au même instant toutes les heures de 0^ à 24^"^. U est 
iadle de voir que si l'on convient de compter les longitudes 
en marchant vers Test , suivant la coutume des anciens géo- 
graphes, les heures de toutes ces horloges, notées à l'instant 
môme où celle de Paris marque 0^, donneraient précisément 
les longitudes de tous ces méridiens exprimées em temps, c'est- 
à-dire daus le. système de division de la circonférence en 
24 parties égaler. En d'autres termes, la longitude d'un Heu quel' 
conque (exprimée en tempi} est égale à l'heure de ce heu, prise 
à un instant quelconque , moins V heure de Pa$is prise au même 
instant. 

Ainsi la question de déterminer la longitude d'un lieu donné 
se trouve ramenée à celle de connaître à la fois , et au même 
instant , Theure du lieu et celle de Paris. Pour cela, il suffit de 
régler une montre à Paris, de la transporter avec soi au lieu 
donné et de la comparer aux horloges de ce lieu. 

Détermination des longitudes par les ehronomètres, -— C'est 

là le moyen le plus simple : les marins et les voyageurs en 
font un usage continuel , sous les réserves que nous indique- " 
rons. 

Les montres , en général , ne sont autre chose que des hor- 
loges où le pedclule est remplacé par un balancier ^ ressort , 
et les chronomètres (montres marines, garde-temps) ne sont 
autre chose que des montres ordhiaires , coAstri^ites avec une 
précision extrême et sur une échelle un peu plus grande. L^ 
seule dij9erence quil importe de noter entre les montres ma- 
rines et les montres de poche consiste dans le soin tout parti- 
culier avec lequel l'artiste corrige l'effet des variî^tiops c|p tem- 



* Quand il s'agit d'indiquer d'une manière précise Tinstant de quelque évé- 
nement céleste ou terrestre, il ne suffit donc pas d'en noter la dsite et l'heure, 
il faut encore faire mention du lieu où le temps a été mesuré. 
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pérature sur le balancier à ressort ou régulateur des premières *. 
Mais, tandis que les irrégularités de marche d'une bonne montre 
ordinaire peuvent aller de 2 à 3 minutes par jour , celles d'un 
chronomètre ne doivent pas dépasser 2"> en trois mois ; tandis 
qu'une montre, avec son boîtier d'argent, coûte 30 francs, un 
chronomètre dans une boîte de cuivre et de bois ** en coûte 1600. 
Si un voyageur emporte avec lui un tel chronomètre , bien 
réglé sur le temps sidéral de Paris, ce chronomètre lui donnera 
à chaque instant Theure sidérale de Paris, pendant tout le cours 
de son voyage. D'autre part , il lui sera toujours possible de dé- 
terminer, à un instant quelconque , l'heure du lieu où il se 
trouve, à l'aide des observations astronomiques dont nous 
avons parlé plus haut (p. 66 et 75). Si à Strasbourg, par exemple, 
ces observations donnent 4^ 6"* 15»,3 pour l'heure locale, à 
l'instant où le chronomètre réglé à Paris marque 3*» 43" 35",3 , 
il faudra en conclure, par la règle précédente, que la longi- 
tude de Strasbourg est *** 

4"» 6"» 16%3— 3*" 43" 35',3=21" 40- =5® 26'. 

En transportant le même chronomètre aux lieux suivants , 
on trouverait de même, par la différence entre l'heure locale 
et l'heure correspondante de Paris, les longitudes de ces lieux 
exprimées d'abord en temps , puis en degrés : 

Différence des heures Longit. 

ou longit. en temps. en degrés. 

Constanlinople i^ 46-35« 26» 38' 50* 

Batavia 6 58 13 104 32 57 

IleCurlis n 56 9 179 2 18 

Nouka-Hi?a 14 29 59 217 29 45 

New-York 18 54 38 283 39 33 

Brest. 23 32 41 353 10 11 

* Par des procédés de compensation assez semblables à ceux que l'on ap- 
plique aux pendules des horloges. 

** On suspend les montres marines dans des boîtes, à la manière des bous- 
soles (suspension à la Cardan), afin qu'elles conseryenl une position à peu 
près constante , malgré le tangage et le roulis du navire. 

*** Lorsque l'heure du lieu est moindre que celle de Paris, on ajoute 24 heu- 
res 4 la première afin de rendre la soustraction possible. C'est ce qui serait 
arrivé si l'heure de l'observation faite à Strasbourg avait été 0** 10*40% par 
exemple; on aurait eu pour l'heure correspondante de Paris (par le chrono- 
mètre) SS** 49"0'; mais le résultat de la soustraction serait encore 21" 40*. 
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Téiéi^raphie électrique. — On saît que les signaux se trans- 
mettent avec une vitesse de plusieurs milliers de kilomètres 
par seconde. Partout où on a établi de semblables lignes té- 
légraphiques, on peut transmettre presque instantanément 
un signal d'une station à une autre , et , en notant les heures 
correspondantes à ce signal, en chaque station, détermi- 
ner leurs différences de longitude par la différence de ces 
heures. Ce procédé, le plus parfait de tous, a été employé 
récemment aux États-Unis d'Amérique, sur une très-grande 
échelle. En France, à Tépoque où furent accomplis nos im- 
menses travaux géodésiques, on ne connaissait pas encore 
la télégraphie électrique ; on a dû recourir aux procédés sui- 
vants. 

sifpnaux de feu (méthode de Cassini). — Quand on brûle en 
plein air, pendant la nuit , quelques hectogrammes de poudre, 
la vive et subite clarté qui en résulte illumine un instant le ciel et 
disparait aussitôt; cette clarté peut être aperçue dans les circon- 
stances ordinaires à 100 kilomètres à la ronde. Par conséquent, 
pour déterminer la différence de longitude de deux points Â 
et A' (fig. 36) séparés par le double environ de cette distance , 
il suffit de choisir une station B intermédiaire et d'y faire, à 
des moments convenus d'avance , une série de signaux de ce 
genre. Deux observateurs , munis de pendules astronomiques 
bien réglées , et placés en A et en A', observent chaque signal 
et noient l'heure correspondante à Taide de leur pendule. La 
différence des heures traduite en degrés donnera, comme 
précédemment , la différence de longitude des points A et A', 
c'est-à-dire l'angle dièdre compris entre leurs méridiens respec- 
tifs, ou encore, l'arc que ces méridiens interceptent sur l'équa- 
teur. Évidemment si les deux stations étaient situées sur 
un même méridien, la différence des heures en A et en A' serait 
nulle. ( 

Lorsque les points sont très-éloignés , un seul signal ne 
suffirait plus. Voici comment on lève alors la difficulté. 
Soient A et A'^ (fig. 36) les deux points dont il s'agit de déter- 
miner la différence de longitude : on établit en A' et en A" 
deux stations auxiliaires , et on fait les signaux de feu d'a- 
bord en B , entre A et A' ; puis en B' entre A' et A" ; enfin 
en B", entre A" et A''. Mais il est inutile d'insister sur ces pro- 
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cédés * : désormais b multiplication des télégraphes âectriqnes 
perfiiettra de déterminer les longitudes^ sur Tancien continent, 
avec le degré de précision qu'elles ont aoiuis déjà en Améri- 
que {États-Unis) '^*. 

Ces derniers moyens soijt inapfdicables en voyage; les chro- 
nomètres eux-mêmes ne sauraient in^irer aux marins une con- 
fiance absolue ; leur marche est sujette à trop de causes d'acci- 
dents, à trop de chances d'irrégularités, pour qu'on puisse 
cfompter sur eux pendant une longue traversée. Il faut donc 
recourir à des procédés purement astronomiques pom* déter- 
miner les longitudes. Nous verrons que l'étude approfondie des 
ihouvements de notre satdiite a fourni la solution générale 
de ce grand problème, un de ceux qui ont le plus occupé l'es* 
prit humain. En attendant , nous présenterons du moins le 
tableau des coordonnées d'un certain nombre de points dé la 
France , en prévenant le lecteur que les méthodes précédentes 
suffisient amplement à la formation d'un pareil taUeau, base de 
la description géographique d'un grand pays. 

Coordonnées Aeft principales Tilles de Frlinee. — Ce tableau 

exige quelques explications nouvelles sur les différentes ma- 
nières de compter les longitudes à partir d'un premier méri- 
dien. Au lieu de procéder d'une manière continue et dans un 
même sens, sur le tour entiar de la drtonférence , on peut 
aussi compter les arcs dans deux sens opposés, de à ± 180^, ou, 
en termes de géographie, de à 180^ vers l'est, et de à iStf 
vers Touest. Il faut alors modifier un peu la définition précé- 
dente des longitudes et dire : 

V La longitude d'un point situé à Test de Paris (du preUMfer 
méridien) est égale à l'heure du lieu moins celle de Paris , et 
doit être affectée du signe E ; 

2* La longitude d'un point situé à l'ouest de Paris est égale 
à l'heure de Paris moins l'heure du lieu, et doit porter le 
signe 0. 



* Ils ont seryi à déterminer la dilTéreuce de longitude entre Paris et Lon- 
dres, entre Bordeaux et Genève, etc. 

** Dans i>cu de temps, TObservaloire impérial de Paris sera mis en com- 
munication électro-magDéti<|ue avec les principaux ol>seryatdires du conti- 
nent et même, à travers la Manche, avec les observoiolrea anglais. 
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NOMS 

ET ALTITUDES* 
DES LIEUX. 

Agen (cathédrale), 43"* 

Ajaccîo (cathédrale) 

Alhy (cathédrale), l6d"> 

Alençon (N.-D.), 136" 

Amiens (cath^rale), 36*^ • 

Angers (cathéarale), 47"' 

Angoulême f S.-P.), 96" 

Arrad (ie beffroi), 67™ 

Aucto (Clocher, tourdii îtord), 166».. 

Aurillab, 622*» 

Auterfe (cathédrale), id2" 

Avig;n6h (télégraphe), 5^*» 

Bar-ie-t)uc (Samt-Pierre), 2â9» 

Beauvâis (Saint-Pierre), Yi*" 

Besançon (citadelle), 368™ 

Bluls (Saiht-Louts), loa™ 

Bordeaux (Saint-André), î" 

Bottrbdn-Vendée, 1f3* » 

Bourg (N.-Dame), 227*» 

Boitrgés (SaintrÉtiènne) , lie™ 

Brel^ ^cfbèervatoirè), 66* 

BriêÛctS^nt) (Saint-Michel), aS». .. 
Caéffi v^btiye aux t)arries> , 26". .... 

CahOrs (cathédrale). 124* 

CarËas&ontie (Saint- vin dent), ]04™.. 

Chartres (blocher neuf), 158™ 

Châieiu-Chinon, 5S2" 

Chftceahroux, 158*» 

ClerinOnt-Ferrand (câlhédr.), 407". . 

Colinar, i95™ 

Di ghe. • 

Dijon fSainte-Bénigne), 246™ 

Drfiguîgnàn 

Dunkerqnae (la tour), 3™ 

I^mal tPhépiwi\ 84J" . . . 

Évreux (cathédrale), 67™ 

Foix (prison), 455™ . . » 

Gttp, HW^ 

Grenoble (Sàiot-Joseph), 2i3" 

Guéret (Saint-Pardon), 445™ 

La'»n (l'horloge), 180" 

Laval (clocher), 75™ 

Lille (la Madeleine), 24™ 

Limoges, 287™. 

Lô (Saint-) (flèche), 38™, 

Lons-le-Saulnier (les Cordeliers), 

2SS™ 

Lyon (N.-D des Fourvières), 295™.. . 

Maçon (Saini-Yincent), 184™ 

Mans (le), (Saint-Julien) ,76™ 

Marseille (Observatoire), 29™ 

Melun (Sain t-Barthéiemi), 70™ 

Mmde (csthédi^le), 789". .......... 



LATITUDE 

sëplëiilHonale. 



44«» 12' 27" 

41 55 1 

43 55 44 

48 25 49 

49 53 43 

47 28 17 
45 39 

50 17 3A 

48 38 50 

44 55 41 

47 47 54 
43 57 

48 46 

49 26 
47 13 



13 
8 


46 



47 35 21 



19 
17 



44 50 
46 40 

46 12 21 

47 4 59 

48 23 32 

48 31 1 

49 11 M 

44 26 52 
^3 12 55 
48 26 53 

47 3 57 

46 48 50 

45 46 46 

48 4 41 

47 19 19 
51 2 12 

%% 10 n 

49 1 30 

42 57 57 

44 33 30 

45 11 12 

46 10 17 

49 33 54 

48 4 7 

50 38 44 

45 49 52 

49 6 59 

46 40 28 

45 45 44 

46 18 24 
48 85 

43 17 52 
48 32 32 

44 Si 4 



LONGITUDE 



en degrés. 



i«43' 
6 24 
11 
14 
2 
53 
11 
26 
45 
6 
14 
28 
49 




2 

2 
2 

1 

b 

1 

? 
2 



15 
3 41 

1 

2 54 



3 45 
2 53 





6 
5 
2 



1 



ô 

s 



3 
49 

5 
41 
53 

d 
50 
35 
38 
44 

t 



6'0. 

18 É. 
43 0. 
52 0. 

4 0. 
34 0. 

8 0. 
26 B. 

8 0. 
2â E. 
10 E. 
i5 £. 
24 E. 

19 0. 
56 E. 

2 0. 
56 0. 
46 d. 
28 E. 
43 B. 

49 0. 
4b 0. 
24 0. 
41 0. 
46 Ê. 
59 0. 

50 E. 
82 0. 
57 
20 



I; 



2 41 54 t. 

2 23 £. 

4 è S« B. 

1 11 9 0. 
43 59 0. 
8 44 31 Ê. 
% 23 36 £. 

28 9 0. 

1 17 l9 E. 

5 6 39 0. 

43 37 E. 

1 4 48 0. 

3 25 56 0. 



3 13 11 E. 

2 29 10 E. 
29 55 £. 

8 19 0. 
1 48 E. 

19 10 E. 

9 41 B. 



en temps. 



Q\ 6™52« 
25 37 
47 
8 59 
8 
Il 34 





b 







46 

i 

25 
57 











Ô 





a 





11 34 

15 

21 19 

20 23 

16 4ë 

3 35 

3 
3 24 
6 23 

1 34 
3 



9 53 

11 18 

1 1 

14 48 
4 

11 40 

15 3 















20 5 
b 10 48 

• 

10 

t9 ^ 
4 45 
2 56 
U 58 

• la 34 

1 53 
5 9 

12 27 

2 54 
4 i» 



13 44 

12 53 
9 57 
10 
8 33 
12 7 
1 17 
4 89 



* Ces altitudes sont les hauteurs des points indiqués au-def^sus dn niveau de la 
mer. Même quand un édifice est indiqué, il s'agit toujours de la hauteur du sol envi- 
ronnant. Ces nombres sont le résultat d'un immense nivellement dont les ingénieurs 
du B^t de la Guerre ont couvert la France entière. 
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NOMS 

ET ALTITUDES 

DES LIEUX. 



LATITUDE 

septentrionale. 



Metz (cathédrale), i77- 

Mézières (clocher), i7i* 

Montauban (Saint-Jacques), 9T^, . . . 

Montbrison , 394™ 

Moni-de-Marsan, 43" 

Montpellier ( N.-D). 44'» 

Moulins (befiroi) , îST"* 

Nancy, 200" 

Nantes (cathédrale) , IQ"* < 

Nevers (Saint-Cyr). soi" 

Nîmes (tour magne), 109" 

Orléans (flèche) , ne" 

Paris (Panthéon), 60" 

Paris (Observatoire), 59" 

Pau (château), 205" 

Périgueux, 98" 

Perpignan (Sain t-Jaumes, tour N.-O.)} 

42" 

Poitiers (Saint-Porchaire), ii8" 

Privas (les Récollets), 322".. . ^. 

Puy (le) (cathédrale>, 686". . . f. 

Rennes (Sainte-Melaine), 54" 

Rochelle (La) , tour de la lanterne. . . 

Rodez, 632" 

Rouen (cathédrale), 22" 

Strasbourg (flèche), 144" 

Tarbes (les Carmes). 3i i" 

Toulouse (Saint-Sernin\ 143" 

Tours (Saint-Gatien), 55" 

Troyes (Sai ut-Pierre) , 1 10" 

Tulle, 214" 

Valence (SaintrJean), 128" 

Vannes (Saint-Pierre). 18" 

Versailles (Saint-Louis), 123" 

Vesoul (collège), 235" 



31 
8 



49» 7' 14' 
49 4S 4S 

44 1 6 

45 36 22 
43 53 38 
43 36 44 

46 33 59 
48 41 

47 13 

46 59 15 
43 50 36 

47 54 9 

48 50 49 
48 50 13 
43 17 44 
45 11 4 



42 41 55 

46 84 55 

44 44 11 

45 2 
48 
46 

44 21 
49 26 29 
48 34 57 

43 13 58 

43 36 33 

47 23 41 

48 18 

45 16 

44 56 



46 
6 55 
9 24 
5 



3 
7 
5 

47 39 31 

48 47 56 
47 37 26 



LONGITUDE. 



en degrés. 



3' 50' 
2 22 
59 
43 
50 





1 

2 

1 



3 

3 



2 







2 

1 


1 
2 
1 

4 
3 

1 
5 
2 

1 
1 

2 
5 




32 

59 

51 

53 

49 



25 





42 

36 

33 
59 
15 
32 


29 
14 
14 
24 
15 
53 
38 
44 
33 
33 

5 
12 



3 49 



23' E. 

46 B. 

6 O. 

45 E. 
18 0. 

34 E. 

46 E. 
E. 

18 0. 

14 E. 
46 E. 

35 O. 
35 E. 


48 0. 

54 0. 

55 E. 
51 0. 

31 E. 
55 B. 
40 0. 

40 0. 

15 E. 

32 0. 
54 E. 

19 0. 
44 0. 
35 0. 

41 E. 

58 a 

18 E. 
41 0. 
44 0. 
6 E. 



en temps. 



0'»15"22» 
9 31 
3 56 
6 55 
11 21 
6 10 
3 59 
15 24 
15 33 
3 17 
8 3 
1 42 
2 

10 51 
6 28 







































2 
7 
9 



16 

59 

2 



6 12 
16 3 
13 59 
57 
4 58 
21 40 
9 1 
3 35 
6 34 
6 59 
2 16 
10 13 
20 23 
51 
15 16 



On voit, par ce tableau, que la France s* étend sur 7 degrés environ de lati- 
tude (de Dunkerque à Perpignan) et sur 12 degrés de longitude (de Brest à 
Strasbourg) ; mais il ne faut pas perdre de vue que ces derniers degrés se 
comptent sur le parallèle de Brest , c'est-à-dire sur un petit cercle de la 
sphère : ils sont donc moins grands que les degrés de latitude, comptés sur un 
méridien. La différence des horloges, par toute la France, ne dépasse pas 49*, 
car celles de Paris avancent de 27''19' sur celles de Brest et relardent de 
21*40' sur celles de Strasbourg. La régularité du service des chemins de fer 
se trouve intéressée à cette remarque. On sait en effet combien d'exactitude 
il faut mettre dans la fixation des heures de départ et d'arrivée des convois 
afin d'éviter les accidents. Or, si on adoptait le temps de Paris par toute la 
France, sans avoir égard aux différences de longitude, et cela serait facile au- 
jourd'hui grâce aux lignes télégraphiques qui suivent partout les voies ferrées 
et qui transmettraient le mouvement aux horloges aussi bien que les nou- 
velles, il est évident qu'une cause grave d'erreur et de confusion se trouverait 
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annulée. Quant aux occupations ordinaires de la vie civile, il n'y aurait pas à 
s'inquiéter de cette substitution de l'heure de Paris à l'heure locale, attendu 
que la différence maximum de ces heures ne dépasse point 28" (à Brest), diffé- 
rence dont> très-probablement, les habitants ne s'apercevraient même pas. Il 
n'en serait plus ainsi pour un pays moins condensé que la France dans le- 
sens de l'ouest à l'est, en Russie, par exemple. 

Nous pourrions passer immédiatement à la théorie des globes 
et des cartes géographiques dont la construction est basée sur 
les seules coordonnées sphériques des différents points de la 
Terre. Mais l'usage habituel de ces cartes exige qu'on en con- 
naisse l'échelle , afin de pouvoir transformer les arcs en me- 
sures itinéraires. Il est donc utile de procéder auparavant à 
l'étude de la forme et des dimensions de notre planète. 



CHAPITRE III. 

MESURE DE LA TERRE. — GÉODÉSIE. — LÀ TERRE EST D'àBORD 

SUPPOSÉE SPHERIQUE. 

Prineipes de la ^odésie. — En résumant ce qui précède, on 
arrive aux notions suivantes, bases élémentaires de la géodésie. 

1* La surface de la Terre, celle dont on recherche la figure 
et les dimensions , est la surface des mers qui recouvrent les 
trois quarts du globe. Sur les îles et les continents, cette sur- 
face se confond avec celle des eaux tranquilles placées au ni- 
veau général des mers ambiantes. 

2** Partout la verticale (dont la direction est si nettement ac- 
cusée par celle de la pesanteur ou du fil à plomb) est normale 
à la surface géométrique* des eaux tranquilles , et , par suite , 
à la surface géométrique du globe terrestre. 

3° Si la Terre est une sphère , toutes les verticales aboutis- 
sent au centre, ou sont les prolongements de ses rayons. 

4* Le problème de mesurer la Terre se ramène donc à celui- 
ci : déterminer le rayon d'une sphère dont le centre est inac- 
cessible, mais dont les rayons sont partout connus de direction. 

5« Si Ton compare l'angle compris entre les verticales de 
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deux lieux éloignés à la longueur de Tare compris entre ces 
deux pointe, on peut en déduire le raycm de cet arc et par 
siiite le ràyôîi de la sphère tetrestte. 

6* L'angle comptis entre les verticales de déut lieiix éloi- 
gnés se calcule par les formules de la trigonométrie, k l'aide 
des coordonnées géographiques de ces lieux. 

TMieé et mesure #*lim are terrestre* <-~ Sujq^OSOns qn'on 

veuille tracer un arc de grand cercle sur la Terre supposée i^^hé- 
riqiie : il suffira évidemment de marcher, à partir d'im point 
quelconque Â (fig. 35), dans une même direction , de manière 
que les verticales des lieux par où Ton passe soient toutes com- 
prises dans un même plan. Que l'on plsmte, par exemple, en 
deux points voisins A et a deux jalons verticaux, dans la di- 
rection du plan qu'il s'agit de prolonger; puis en a' xm troi- 
sième jalon aligné sur a et A; en a" un quatrième jalon ver- 
tical aligné sur a' et a.... Les pieds de ces jalons formeront 
sur le sol la trace d'un plan passant par le centre de la sphère, 
et si on opère dans ml pays exempt d'accidents de terrain , 
dans une vaste plaine située à peu près au niveau de la mer, 
il sera permis de considérer cette trace ccmiine un ^c de grand 
cercle. Soient A et B le» extraites de cet arc; on pourra dé- 
terminer : 

l"" la liMEigiteur Iniéaire de l'arc AB par k chaînage de cette 
ligne , opéré à la manière des arpenteurs ; 

2* les coordoimées géographiques du point A , c'ert-à-dire sa 
latitude et sa longitude ; 

3"* le6 coordontiées géographiques du point B. 

Or, dans le triangle sphérique ABN , où N représente le pôle 
du globe terrestre , on connaît par ces mesures Tare NA et 
l'arc NB compléments respectifs des latitudes AO et B6 des 
points A et B; on .connaît de i^us l'angle dièdre ANB, diffé- 
rence de leurs longitudes. On peut donc calculer, par les for- 
mules de la trigonométrie sphérique, la valeur angulaire ou 
Y amplitude de l'arc AB dont nous connaissons déjà la longueur 
linéaire. De là il est facile de déduire la longueur du cercle en- 
tier dont AB est une partie, et pstf suite le rayon de la Terre. 
Par exemple , si on trouve, par la résolution du triangle ANB, 

que Tare AB=9®=-^; si de ^Itià la fhcsnre de la longueur 



vam$M d'un arg tshmst&x. et 

de Tare AB a dofiBé 1 000000 de mètres^ on en coadnra au6»iiât 
-— = 1 000000", d'où Ton déduira la valeur de r. 

40 

n est plus simple , en général , de donner à cet arc la direc- 
tion d'un méridien; cette direction étant facile à détermi- 
ner arec exactitude , on peut la prolonger depuis le point A 
(flg. 36) jusqu'en un autre point A' assez éloigné, qui aura même 
longitiKle que le premier. L'amplitude de l'arc AA' ne dépend 
donc plus que des latitudes de A et de A', c'est-à-dire des hau- 
teurs du pôle mesurées en ces deux points, et il est évident 
que l'arc AA'^ ou l'angle ACA' formé par les verticales des deux 
points extrêmes, est égal à là différence des latitudes AO, A'O, 
ou des cmgles ACO et A'CO. C'est ainsi que les anciens et les 
modernes ont opéré pour détermina le rayon de la Terre, 
Mais les mesures que les anciens nous ont léguées ne méritent 
point de confiance, car aucune des trois parties principdes 
de la mesure d'un arc de méridien n'a jamais été traitée 
par eux avec exactitude. La direction du méridien n'était pas 
assurée par des opérations spéciales. Ponf éviter la mesure de 
la longueur linéaire de l'arc , Posidonius se bornait à choisir 
une route fréquentée par les voyageurs et qui fût en même 
temps dirigée à peu près du nord au sud ; les ra{Ç)orts des 
voyageurs lui donnaient à peu près la distance. Enfin les lati- 
tudes des extrémités étaient encore plus mal déterminées*. 
Quand il s'agit de conclure le rayon de la Terre de la mesure 
d'une grandeur beaucoup moindre, on sent combien de pré- 
cision il est nécessaire de donner à celle-ci; mais, pour les 
anciens, l'état des sciences, de la navigation, de la géographie, 
des relations commerciales, etc., n'exigeaient point, comme 
aujourd'hui , la connaissance très-exacte .des dimensions de 
notre planète. 

La première mesure de la Terre , vraiment digne de ce nom , 
est due à la France. Picard mesura, par ordre de l'Académie, 
un degré du méridien compris entre Paris^ et Amiens, et mit 
en œuvre, dans ses opérations, toutes les ressources de la 
science et de l'art. Son travail est resté le modèle de toutes les 
opérations subséquentes ; il a donné 57 070 toises pour la Ion- 

* La meilleure de ces mesures est celle que Ton aUribue à Eratosthènes. 
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gueur de Tare d'un degré , et par conséquent 57 070^ X 360 
pour celle de la circonférence entière d'un méridien ter- 
restre. 

Triasi^oiatioB i^éodésiqae. — La niesure directe d'un arc du 
méridien n'étant guère praticable , à cause des irrégularités du 
sol et de la difficulté de suivre une même direction à travers 
les mille accidents du terrain , on a eu recours à des mesures 
indirectes, à une triangulation. Voici l'esprit de la méthode 
qui a été appliquée par Picard et par tous ses successeurs. 

V A droite et à gauche de la ligne méridienne AA' qu'il s'a- 
git de mesurer (fig. 37), on choisit une série de stations M, M', 
M",.... N, N', N",.... aussi peu nombreuses que possible, mais 
assez rapprochées cependant pour que de Tune quelconque 
d'entre elles on puisse toujours voir les stations environnantes, 
et mesurer, non les côtés , mais les angles des triangles sphé- 
riques * AMN , MNM', NM'N', etc. Ces angles ou ces différences 
d'azimut se mesurent avec une grande précision à Taide du 
théodolite. Le canevas étant ainsi formé , il suffit que l'on con- 
naisse un des côtés dé la série des triangles , pour qu'on puisse 
calculer tous les autres , de proche en proche , depuis le pre- 
mier jusqu'au dernier. 

2"* On mesure donc l'un des côtés , nommé base , et si la série 
des côtés des triangles ci-dessus ne présente aucune Hgne favo- 
rablement située , on choisit une plaine à peu de distance d'un 
des triangles , on y mesure la base et on relie celle-ci au canevas 
trigonométrique par une série de triangles auxiliaires. 

3* On détermine en A la direction de la méridienne. Cette 
ligne va couper en K le côté MN du premier triangle. Or le 
triangle AKN est connu par son côté AN , par l'angle NAK et 
par l'angle en N ; on peut donc en déduire le côté AK et l'angle 
en K. De même pour le triangle suivant MNM', coupé suivant KK' 
par la méridienne prolongée du point A : on ne la prolonge 



* Sur la figure , les côtés de ces triangles sphériques sont représentés par 
des lignes droites , parce que ces côtés sont nécessairement très-petits relati- 
vement aux dimensions de la Terre ( à cause de la condition énoncée plus 
haut de la visibilité réciproque des stations voisines). On obtient même une 
très-grande approximation en calculant ces triangles comme s'ils étaient 
réellement reciilignes. 



TRIANGULATION GÉODÉSIQUB. 93 

pas en réalité sur le terrain , mais par le calcul , qui donnera 
de nouveau le segment Iméaire KK' et Fangle en K'. Puisque 
tout le réseau ou canevas est connu par la mesure d*une base 
et celle de tous les angles , il est évident qu'on pourra suivre , 
par le calcul , la méridienne jusqu'en Â' où elle rencontre le 
côté du dernier triangle, et en déterminer successivement tous 
les segments. 

A"* On mesure les latitudes des points extrêmes, en A et en A', 
par l'observation astronomique de la hauteur du pôle. La dif- 
férence de ces latitudes donne, en degrés, minutes et secondes, 
l'amplilude AA' de l'arc du méridien , tandis que le calcul du 
canevas géodésique en fournit la longueur, somme de tous les 
segments AK, KK'.... 

6' La comparaison de cette amplitude avec la longueur li- 
néaire de l'arc AA' fait connaître la longueur du méridien tout 
entier, et par suite le rayon terrestre. 

Mesnire de la base. — Le rayon terrestre est déterminé d'au- 
tant plus sûrement que l'arc mesuré est plus long ; mais tout 
dépend aussi , en dernière analyse , de la base AM , seule ligne 
qui ait été réellement toisée. Il faut employer là tous les soins 
imaginables afin d'éviter les moindres erreurs. iLa mesure de la 
base se fait sur un terrain bien uni , jalonné à l'avance dans la 
direction qu'on a choisie, non pas à la simple vue, comme 
font les arpenteurs , mais à l'aide d'une bonne lunette , dont 
le réticule porte un fil veriical qui doit bissecter les images 
focales de tous les jalons. Les règles dont on se sert doivent 
avoir été soigneusement comparées avec l'étalon de mesure , 
la toise de Paris , par exemple , à une température détermi- 
née. Comme tous les matériaux dont nous nous servons se di- 
latent et se contractent suivant la température , il faut déter- 
miner à l'avance ces variations et mesurer la température de 
la règle chaque fois qu'on l'emploie, afin de tenir compte par 
le calcul des changements de longueur qu'elle a pu subir. Par 
exemple, la longueur d'une règle en laiton augmente de 0,00188 
de sa longueur lorsque sa température augmente de 100^. Si 
donc une telle règle représente exactement une toise à tf*, 
elle sera de P,000188 à 10*^ et 1^,000376 à 20«. Celle difl^érence 
est faible , il est vrai ; mais il ne faut pas oubher qu'elle doit 
être multipliée par 20 000 000 environ dans l'expression de la 
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circonf^ence terrestre. Rien n'est plus facile que d'en tenir un 
compte exact. 

La base est mesurée à la surface d'un continent , à ime cer- 
taine hauteur au-desisus du niveau de la mer, et sur un sol qui 
n'est pas en général parfaitement de niveau. De là deux sources 
d'erreurs fEK^iles à écarter : 1* on mesure l'inclinaison des règles 
à l'aide d'un niveau , et on réduit , par le calcul, la longueur de 
toutes ces règles , mises bout à bout sur le sol , à ce qu'elle serait 
sur une surface parfaitement horizontale ; ^ On ramène cette 
base à la surface des mers , supposée prolongée par-dessous le 
sol du continent où on opère, en calculant (fig. 38) la petite 
différence qui existe entre AM et «jx. Pour cela , il suffit évi- 
demment de connaître la hauteur Aa d'un point de la base au- 
dessus de la mer, et d'avoir une valeur approchée du rayon 
terrestre *. 

Enfin , la partie manuelle de la mesure de la base doit être 
réduite à sa plus simple expression , si Ton veut éviter toutes 
les chances d'erreurs qu'entraîne l'emploi de nos oi^anes. 
Ainsi on se gardera de placer à la main , bout à bout, les règles 
dont on se sert. Le moindre choc pourrait les faire dévier; on 
les pose sur des chevalets en bois de r en r\ puis de r'^ en r^ 
(fig. SÔ), de manière que les extrémités r' et /^ ne se louchent pas, 
et on évalue ensuite, par des vemiers, ou à l'aide de microscopes 
armés de vis micrométriques , le petit intervalle qu'on laisse à 
dessein entre elles. 

En opérant avec toutes ces précautions , la base AM (fig. 37) 
sera mesurée avec exactitude et ramenée au nives^u de la mer. 
Dès lors le canevas géodésique, calculé avec la longueur de cette 
hase, se trouve ramené lui- môme, ainsi que la méridienne AA', 
à ce niveau général qu'on considère comme la surface géomé* 
trique du globe terrestre. A force de soins et de peines, on 
parvient à mesurer des bases de plusieurs milliers de mèires 
à quelques millimètres près. Quant aux angles , les théodolites 
dont on se sert aujourd'hui les donnent avec une précision ex- 
trême, et, par une seule opération géodésique semblable à celle 
que nous venons de décrire , on obtient avec une grande exac- 
titude la longueur d'un arc de plusieurs degrés. 
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CHÂPITRP IV. 

PÉTERMINATrOfiî DE LA FORME ET DES DÎMENSIOIfS DU SFHÉROÏDS 

TERRESTRE. 

Figure d« spliérolde terrestre. — : Ce qul précède Suffirait si 

la Terre était rigoureusement sphérique *. Mais il y a de très- 
fortes raisons de croire , avant tout examen direct , que telle 
n'est pas sa forme réelle. Si notre globe était immobile et en- 
tièrement composé d'un liquide homogène, il est évident que 
la surface de ce liquide prendrait peu à peu , et conserverait 
indéfiniment, une forme telle que la direction de la pesanteur 
lui fût partout perpepdiçulaire. Dans les lieux ou cette surface 
d'équilibre n'aurait pas été atteinte , les molécules voisines dp 
la surface se mettraient en mouvement, le liquide coulerait jus- 
qu'à ce que le niveau se fftt rétabli, jusqu'à ce que cette coudî- 
tion fondamentale et bien connue de Téquilibre fût satisfaite, 

Il eq serait encore de même si la Terre était formée d*un 
noyau sphérique, solide et homogène , recouverte d'une couche 
très-mince de liquide, 

Mais si, au lieu de supposer la Terre imnaobile, nous luires* 
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* Kouft âvoag vu (p. 13) que , dans la quettioa dt la forme de la Terre, on 
90|l|ge l)Bi trrégulaiit«9 proslmtes par 1^9 ooni^gl^ $t lç4 cpqilopsu* U mrr 
face de la Terre est celle delà fo^r; cell^ i^*m liquide en repoiel couvriPR^I^ 
Çlobç tout entier prendrait de lui-mêipe sous rinfluençe des forces qui agissent 
à la surface, à savoir, la pesanteur et la force centrifuge née de la rotation 
diurne. Cela est encore vrai d\ine étendue d'^au quelconque, et, par exem- 
ple, de la surface lilure d'un liquide en mpos contenu dans un vase. Cette 
mp^n e§ï ^^ïwWemf Pt vne portion de celiç qy? le g\o\kp tepf e3|f pri9(ti9^ 
e» cft lieu, s'il était ejfïtièremenl recouvert d*eau jusqu'à la hapteur 4u yj^ç. 
Je me rpppeilç à ce sujet avoir lu cette remarque ingénieuse du célèb;*e 
moine Roger Bacon ( Opus majus ) : Un vase à bord horizontal doit contenir 
doutant moins d'e^u qu'il est plus élevé au-dessus du sol , car la surfoce du 
liquide fai»^iii «lpri ^tk\» d'qnp 9p))èr# d'iw plu^ gr«i|# ray^p, 4 hiiiteur 
(tu se^qiei^t $ptiérii|ue qui dépissiç le$ bPfda doit litre moindre* jl e«| îQiitilf 
d'ajouter que c'est la un aperçu purement spéculatif, mais cette sphère idéale 
dont parle ^con (ou plutôt Teilipsoïde que nous allons y substituer) est pré- 
cieémeat hi surfoee g^désique de notre globe. 
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tituons son mouvement de rotation diurne autour de la ligne 
des pôles y la forme de la surface du liquide qui la recouvre ne 
pourra plus rester sphérique. Tout mouvement de rotation 
donne , en effet , naissance à une force apparente , dite centri- 
fuge j dont il importe d'avoir une idée nette. 

La matière est inerte en ce qu'elle est également indiffé- 
rente au repos et au mouvement. Une fois en mouvement, un 
corps ne saurait altérer par lui-même , et sans Tintervention 
d^une force étrangère, ni sa vitesse, ni sa direction. Ainsi, 
quand un corps se meut sous une impulsion unique, il se meut 
en ligne droite , avec une vitesse constante , à moins qu'une 
autre force , ou ce qui revient au même , une résistance quel- 
conque ne vienne altérer la direction ou la vitesse de son mou- 
vement. Réciproquement, dès qu'un point matériel se meut 
en ligne courbe ou avec une vitesse variable, on peut conclure 
à l'action d'une force quelconque qui vient à chaque instant 
modifier la tendance naturelle de ce point à continuer unifor- 
mément sa route en ligne droite. 

Quand un corps solide tourne autour d'un axe, les points de 
ce corps , situés hors de l'axe de rotation , sont animés d'une 
certaine vitesse dont la direction change à chaque instant. Si 
ces points n'étaient pas retenus par leur cohésion avec les autres 
parties du corps, ils s'échapperaient pour suivre en ligne droite 
l'impulsion qui leur aurait été donnée, car il faut, avons-nous dit, 
une force ou une résistance quelconque pour courber sans cesse 
leur trajectoire et en faire un cercle. Lorsque cette cohésion 
est faible , et que la vitesse de rotation devient de plus en plus 
considérable, les molécules placées à une certaine distance de 
l'axe de rotation, n'étant plus suffisamment maintenues, cessent 
de faire corps avec la masse tournante : elles s'échappent avec 
leur vitesse actuelle et se meuvent en ligne droite , dans la di- 
rection du dernier élément du cercle qu'elles décrivaient autour 
de l'axe. C'est ainsi que les gouttes d'eau , déposées sur la tranche 
d'une meule en mouvement , jaillissent au loin dans le sens 
des tangentes à la circonférence , et que des portions mêmes 
de la meule peuvent s'ea détacher, lorsque la rotation est 
très-rapide et qu'un défaut dans le grain de la pierre en di- 
minue quelque part la cohésion. 

La fronde est un instrument très-simple qui rend familiers 
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ces effets de Finerde auxquels on a donné le nom de force cen- 
trifuge. Dans la fronde , les cordons qui retiennent la pierre 
sont d'autant plus tendus que la pierre tourne plus vite : s'ils 
viennent à casser ou si Fun d'eux est lâché , la pierre continue 
son chemin en ligne droite avec la vitesse initiale dont elle 
était animée au moment même où elle s'est échappée ; car la 
force (la tension des cordons) qui courbait à chaque instant 
sa trajectoire n'existe plus. 

On fait, dans les cours de physique, plusieurs expériences 
frappantes pour montrer comment un globe, formé de matières 
imparfaitement rigides , change de figure sous Tinfluence d'un 
mouvement de rotation autour d'un de ses diamètres. A mesure 
que la rotation devient plus rapide, on voit ce globe s'aplatir 
de plus en plus vers les pôles et se renfler vers Téquateur *. 

U doit en être de même pour le globe terrestre dont les mo- 
lécules liquides sont dépourvues de cohésion mutuelle , et ne 
sont retenues à la surface de la Terre que par la force de la 
pesanteur. 

Nous trouvons dans le système solaire plusieurs vérifications 
bien frappantes de ces lois. 

Les planètes Mercure , Vénus et Mars sont petites et tournent 
lentement sur leurs axes ; elles sont peu aplaties ou même leur 
défaut de sphéricité est insensible pour nous. Mais quand on 
regarde Jupiter et Saturne , leur forme elliptique frappe aussi- 
tôt les yeux. C'est que Jupiter et Saturne sont d'énonnes pla- 
nètes dont la rotation diurne est 2 | fois environ plus rapide 
que la nôtre. Pour les points situés à l'équateur de ces deux 
planètes, la force centrifuge doit être très-grande; il n'y a rien 
d'étonnant à ce qu'elle ait déterminé un renflement considé- 
rable , pour peu que la cohésion des matériaux constitutifs n'ait 
pas été plus grande , à l'origine , sur ces planètes que sur la 
Terre même. Puisque la Terre tourne sur son axe en 24 heures, 

* La fabrication ancienne des verres à vitres était une application de la 
force centrifuge. L'ouvrier enlevait au bout de la canne une masse de verre 
fondu et y soufflait un globe. Ce globe étant coupé ensuite suivant un grand 
cercle, il ramollissait au feu la partie fixée à la canne, tout en imprimant à 
celle-ci une rotation rapide ; la demi-^pbère de verre, obéissant alors à l'action 
de la force centrifuge, finissait par s'aplatir complètement, sauf un œil qui 
restait vers le centre. 

COSMOGRAPHn. 7 
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elle doit donc être aplatie vers les pôles conime Jl^ip|ter et Sa- 
turo^; mai^^ h cause 4^ ses petites dipiei^sioiiç et de \^ lenteur 
de son Qxouyejpient de rotation , sa forme dqit différer peu d'une 
sphère, comme cela a lieu pour Mercure, Vénus et I^ç^rs. l^ 
thépriç piathématique du mouyement de rotation de la Jerye 
montre, en effet , que la surface doit être sensiblement cell^ 
d'un ellipsoïde de révolution autom^ de F^gce po^ire ^ et que 
son aplatissement, c'est-à-dire la différence entre le rayon 
équatorial et le rayon polaire, doit êtrç compris entre ï|^ et ^ 
du rayon (§qïiatoriat. 

La vériftoftti^ de ce résultat de l'analyse se déduit, conwe 
nous allons te voir^ des mesures géodésique^ qui ont été exé- 
cutées en divers lieux , précisément pour ïe contrôler, ïllle doit 
être considérée comme une des preuves les plus fortes qu'on 
puisse citer àTs^pui du mouvement de rotation de notre globe, 
et, U est bon de 1§ remarquer, ici la théorie de Newton et 
d'Quyghens n'a pas suivi l'observation des faits , mais elle les a 
devancés et fermement annoncés. 

Si la Terre n'est pas une sphère parfs^ite, m^is bien un sphé- 
roïde aplati , la propriété fondamentale de la sphère disparaît, 
les normales k la surface no concourent plus en un même 
point. La surface des eaux tranquilles dessine encore partout 
la figure de notre globe , et partout la direction apparente de la 
pesanteur (la verticale) reste perpendiculaire à cette surface; 
mais ces verticales ne sont plus des rayons , elles ne passent 
point, en général, par le centre de rellipsoïde, 

En supposant que le globe terrestre soit homogèpe , ou du 
moins formé de couches homogènes dans toute leur étendue , 
mais variant de densité de Tune à l'autre suivant un^ loi quel- 
conque, on démontre, ayons-nous dit, que, sous l'influence de la 
gravité et du mouvement de rotation, il a dû prendre la forme 
d'un ellipsoïde de révolution, légèrement aplati vers les pôles*. 
Dans un tel globe , les plans méridiens passant par Taxe cou- 

* On suppose en outre que la cohésion des parties n'a pas été assez grande, 
à l'origine , pour empêcher les molécules du sphéroïde de prendre la dispo- 
sition la plus favorable à réquilibre. Cette hypothèse est complètement d^c- 
cord avec ce que la géolQgie nous enseigne sur l'état primitif de fluidité ignée 
de notre planète. 
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pent la sarfeee suivant des ellipses tcmtes égales entre elles, 
et ayant prar petit axe commun la ligne des pâles. Si telle 
est, en réalité, la forme du globe terrestre, les procédés qui 
ont été indiqués plus haut pour en déterminer le rayon , dans 
rhypothèse de la sphéricité par&ite, doivent subir quelques mo- 
difications ; mais , avant de s'en occuper, il importe d^ se faire 
une idée juste de ce qq'on doit entendre alors par la mesure 
d'un arc du méridien , désormais considéré comme une ellipse 
demi il faut déterminer à la fois et la forme et les dimensions. 
D'abord remarquons que la latitude astronomiquement dé- 
terminée d'un point A (flg. 40), situé sur le méridien elliptique 
PAE , est toujours l'angle compris entre la verticale AK et sa 
projection KE sur Téquateur ; seulement cette verticale, per- 
pendiculaire en A à la surface de la Terre, ne passe plus par 
le centre C. Si on avance d^ point A vers E, jusqu'à ce que 
la latitude ait changé de IS c'est-à-dire jusqu'à ce qu'on ren- 
contre une nouvelle verticale aV faisant un angle de 1® av^c 
la précédente , l'arc elliptique ka pourra être confondu , sans 
erreur sensible , avec Farc de cercle décrit du point V comme 
centre, avec VA ou Va comme rayon. La courbure de cet arc 
d'ellipse est sensiblement égale à celle de IVc de cercle cor- 
respondant, et l'upe pourrait être en effet prise pour l'autre , 
en toute rigueur, lorsque l'angle des deux pormale^ est, non 
pas de 1^, mais infiniment petit. Or, du poin^ P, extrémité du 
petit axe , au point £ , extrémité du grand axe, l'ellipse se 
courbe de plus en plus : les petits arcs Pp, Aa, Ee doivent donc 
être assimilés à des arcs pris sur des cercles de rayons diffé- 
rentsi UP, VA, SE. Si on part du point P pour rencontrer une 
verticale pU , faisant encore avec la première un angle de 1^, 
il est évident qu'on devra faire plus de chemin qu'en parlant 
du point A ou du point E ; autrement dit, les deux premières 
verticales auront leur point de concours U plus éloigné que les 
verticales AV, aV^ou que les verticales ES et eS dont l'angle est 
encore pourtant de 1^ 

n suit de là qu'il suffit de mesurer la longueur d\m arc 
de 1® d'amplitude., en diverses régions d'un même méridien*, 



* Ou en diverses régions de méridiens di0érenU ^ parce que tous les méri 
diens d'une uaù^t de révolution sont égaux. 
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pour s'assurer du sens dans lequel varie sa courbure , et même 
pour en déterminer les dimensions, car la géométrie fournit 
des relations plus ou moins simples entre ces diverses longueurs 
et les deux axes de Tellipse. 

Cest en se fondant sur c^s considérations que les académi- 
ciens français obtinrent, en 1683, les ordres du roi pour conti- 
nuer la méridienne de Paris à Amiens , au sud et au nord , 
jusqu'à rOcéan et la Méditerranée. Ce travail, interrompu par 
la mort de Colbert , fut repris sur une plus grande échelle , 
en 1734, sous le ministère du cardinal Fleury. Godin, La Con- 
damine et Boiser allèrent mesurer un arc du méridien au 
Pérou, près de l'équateur; tandis que Maupertuis, Clairaut, 
Camus , Le Monuier et Outhier partirent pour la Laponie, afin 
d'y exécuter une mesure pareille. 

Voici les résultats de cette triple opération, un des plus 
grands services que la France ait rendus aux sciences : 

Longueur de Tare de 1® : au Pérou 66 760 toises. 

». en France. ... 67 070 » 

» en Laponie.. . 57 422 »> 

Ces arcs vont en croissant de l'équateur au pôle; il était 
donc démontré que la Terre est aplatie vers les pôles et renflée 
vers réquateur; la conjecture des géomètres, basée sur le 
mouvement de rotation de la Terre, était vérifiée, et une 
seconde preuve* matérielle de ce mouvement était acquise 
désormais. 

Les mesures exécutées, depuis cette époque mémorable, par 
les Français, les Anglais, les Russes, les Allemands, en d'au- 



* La première preuve, acquise dès l€72, est celle que Ton tire de la dimi- 
nutioa de la pesanteur terrestre, des pôlesàTéquateur. Cette diminution avait 
été prévue comme conséquence de la rotation de la terre. La force centrifuge 
déterminée par cette rotation doit, en effet, être nulle aux pôles et atteindre 
son maximum à réquateur et, comme elle est là directement opposée k la 
pesanteur, on en avait conclu : 

« Que, supposé le mouvement de la Terre , les poids devaient descendre 
avec moins de force à réquateur qu'aux pôles » (Picard, Mesure de la Terre ^ 
1671), et le pendule qui bat la seconde devait être plus court ?ji l'équateur. 

L'académicien français Richer, envoyé par Louis XIV à Gayenne, près de 
l'équateur, pour vérifier les Tables du Soleil de Cassini, étudier les réfrac- 
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très contrées du globe » ont confirmé ces résultats dans ce qu'ils 
ont d'essentiel. 

Axes de l'ellipse méridlemié et aplatissement. — 11 reste à 

montrer comment on peut déduire de deux de ces mesures les 
axes de l'ellipse méridienne du sphéroïde terrestre. Soit D la 
longueur d'un arc de V mesuré près du pôle : le rayon de 
courbure p du mérdiein au sommet du petit axe sera donné 
très - approximativement par la relation 2tcp = Dx360. De 
même , si la longueur d'un arc de P pris à Féquateur est D', le 
rayon de courbure p' au sommet du grand axe de Tellipse mé- 
ridienne sera donné par 27rp' = D' X 360. Ces deux mesures 
feront donc connaître p et p', et par suite les deux demi-axes 
6 et a de Tellipse. En effet on démontre aisément, par les 
éléments de la géométrie analytique et du calcul différentiel» 

que p = -^ et p' = — ; de ces deux relations on tire é* = p'*p , 

If Ut ^ 

a»=pV. 
Ce que Ton nomme aplatissement y c'est le rapport . 

La mesure intermédiaire, exécutée en France, pouvait servir 
de vérification, car l'analyse donne le moyen de calculer le rayon 
de courbure, non phis aux sommets seulement, mais en un 
point quelconque d'une ellipse dont les deux axes sont connus. 
Si le méridien était réellement elliptique , ce rayon de cour- 
bure devait s'accorder avec celui qui résultait de la mesure 
d'un degré en France. Des calculs de ce genre, basés sur de 
nombreuses mesures encore plus précises, dont nous allons 
parler, ont montré que , si la Terre n'est pas rigoureusement 
un ellipsoïde de révolution , la différence est du moins insen- 

Uons atmosphériques, etc. . . . , se chargea de vérifier le fait. Il trouva que 
son horloge astrqnomique» réglée à Paris, retardait à Cayenne de deux 
minutes par jour; il fallut en raccourcir le pendule. L'expérience décisive 
consistait à comparer la longueur du pendule simple qui b^t la seconde à Pa- 
ris avec celle du pendule simple qui exécute ses oscillations dans le même 
temps à Cayenne : celle-ci fut trouvée de Si*' V'\Zbf tandis qu'à Paris elle était 
de Z^ 8's60. C'était la première démonstration physique ou plutôt mécanique 
du mouvement de rotation du globe terrestre. On trouvera peut-être ces dif- 
férences trop petites pour être bien démonstratives. Ce serait une erreur; car 
elles dépassent de beaucoup les quantités dont on peut se tromper dans des 
expériences de ce genre. 
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sîble, et que i'hypothèse elliptique ptésetite l'accord le plus 
satisfaisant avec les faits. 

h n'est peut-être pas inutile d'indiquer ici l^ori^ne dès con- 
troverses qui se sont élevées à ce sujet , pendant uiie grande 
partie du xvm* siècle. Quelques erreurs de mesure, dans la por- 
tion de la méridienne qui traverse la France , avaietit fait croir'e 
à Cassini que la longueur des arcs de 1^ allait en diminuant 
vers le nord. Il en coiiciuait que la Terre était tin s^Aiéroîde 
aUùhgé vers les pôles. Les géomètres n'en persistèrent pas moins 
à soutenir les conclusions quMls avaient théoriquement dé- 
diiites dû mouvement de rotation de la Terre. Us feisaient 
remarquer que les mesures faites en France n'étaieht pas dé- 
cisives ; que la différence d'un degré à l'autre étant très-petite, 
lorsque ces arcs se suivent , cette différence pouvait être al- 
térée ou même intervertie par des erreurs de mesure. Peur 
lever la difficulté , il fallait choisir des arcs aussi éloignés que 
possible , l'un vers l'équateur, l'autre vers les pôles. Nous avons 
vu comment ïees opérations ùnt tranché la question en faveur 
de Ts^latissement vers les pôles. D'autres personnes, par exem- 
ple le célèbre écrivain Bernardin de Saint-Pierre , ont soutenu 
que la Terre est un globe allongé vers les pôles , en raisonnant 
de la manière suivante : le degré le plus long correspond au 
plus long rayon ; donc le demi-diamètre de la Terre est plus 
long au pôle qu'à l'équateur. Ces personnes (non géomètres) 
croyaient que les normales concouraient au centre dans Tel- 
lipsoïde comme dans la sphère. 



CHAPITRE V. 

STSTÈHE METRIQUE. — VÂLMJRS DÉFINITIVES DES ÈLÉffBNTS DE 
l'ellipsoïde TERRESTRE. — EFFETS DE LA FORCE OfeNtRll^t/GE. 

Lonf^eur du mètre. — L(»*squ'on résolut eii France de ré^ 
former le système entier des poids et mesures, et de prendre 
pour imité fondamentale la dix-miHiohième partie du quart dti 
méridien , on sentit qu'il était nécessaire de déterminer cèttç 
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long^ttôur avec ijnè préôiôioh ëitrôme ei de iecofaiiïiéncet atant 
tout, atéC les ressourcée houtelles qtte l*art mettait à ia dis- 
positiôh des àstroûonleé , la mesure de l^arô 'entier du i^éridîéti 
qui traverse la France ^ àé îhihkerqtie à featcelonè. Odainbre 
et Méchain conduisirent à bonne fin cette immense opérisition. 
Afin de ne point imprimer un caractère trop exclusivement 
français à une institution que des esprits élevés espéraient 
rendre universelle , toutes les nations furent appelées a y con- 
courir et à se faire représenter , par leurs savants , dans le sein 
de la commission chargée d'opérer cette grande réforme. Le 
système métrique fut ainsi légalement constitué en 1709. La 
nouvelle mesure de Tare dii méridien tpii traverse la France , 
cOtiibinée avec celles du Pérou et de la Lapbnie , avait donné 
5130740 toises pour la longueur du quart du méridien, fet ^ 
pour la valeur de Tàplatissement. Lé mètre fut doUc fixé à 
0*,6iâÔ7«) = »^1 i\296. 

Élémeiftts de TelUpsolde terrestre. — Depuis cette épO^C, 

de nouvelles mesures oht été exécutées en Angleterre, en Rus- 
sie , ett Àllètnaghe et dans les Indes ; celle de France a été pro- 
longée , par MM. Biot et Arago , jusqu^à Formehtera , une des 
lies bâléafes. En combinant tous ces ttiàvaUx , on a pu déter- 
miner avec plus de précision la forme et les dimensions de la 
terre. Voici les résultats les plus exacts qUe Ton possède au- 
jourd'hui sur dette matiêrlB. Il* ont été déduits th 1841 , par 
Bè^sel, célèbre astronome âllfetoând, de l'ensemble de toutes 
les mesures , et ils se trouvent parfaitement confirmés pat les 
talfcids de M. Airy, directeur actuel dé fObsçrviatoire anglais 
de Crèenvirich. 

Demi-axe équatorial a = 3 272 077 toises. 

Demi-axe polaire..... 6 = 3261139 » 

Aplatissement = 5^ avec une incertitude de 6 unités 

environ au dénominateur. 

La K^Aguéûr du quart du méridien eeA 6 131 180 tmses àvtec 
une faiéferfitndte de :± 256 toised *. 

* La tolsë est ici la longueur d^un certain étalon en hr^ prise à IG* j. C'est 
m étaiott 4é à ^M \ là àiei^rfe du Pèrbu. 
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La commission des poids et mesures a donc adopté une va- 
leur trop faible de 440 toises ; mais c'est à peine si on peut taxer 
d'erreur cette légère différence, puisque le résultat définitif 
n'est lui-même connu qu'à 256 toises près. 

Voici les même éléments exprimés en mètres : 

a n 6 377 398", 6 = 6 356 080", 

Quart de Téquateur 10 017 594™. 

Quart du méridien 10 000 856". 

La longueur de la circonférence entière de la Terre est connue 
à 2000 mètres près. La différence entre Tellipse méridienne et 
le cercle équatorial est de 67 kilomètres. 

La surface de la Terre est de 509 950 820 kilomètres carrés 
ou 50995 millions d'hectares. 

Son volume est de 1 082 841 millions de kilomètres cubes. 
On a tenu compte de l'aplatissement de ^ dans ces cal- 
culs. 

U est bon de se faire une idée de l'effet d'un aplatisse- 
ment de ^ sur l'ellipsoïde terrestre. Si on représente la 
Terre par un globe dp 299 millimètres de rayon à Féqua- 
teur, ce globe devra avoir 298 millimètres de rayon aux pôles , 
différence complètement insensible à la vue simple. Nous 
pourrons considérer la Terre comme une sphère parfaite dans 
presque tous les cas , et nous en tenir à l'évaluation légale du 
quart du méridien = 10 000 000 mètres ; d'où r = 6366 kilo- 
mètres. 

Mais quand les astronomes prennent le rayon de la Terre 
pour unité de longueur , il s'agit du rayon équatorial déterminé 
avec toute Texactitude possible , et ce rayon équatorial est de 
6 377 398 mètres. 

Forée eeiitrifii§;e. — La vitesse de la rotation varie d'un 
point à l'autre d'un même méridien : nulle aux pôles, elle at- 
teint son maximum à l'équateur. Là, d'après les mesures 
précédentes , un point parcourt en 24 heures sidérales ou en 
86400 secondes, une circonférence de 40070376 mètres. La 
vitesse d'un point de l'équateur est donc de 463",8 par se- 
conde. Sur d'autres parallèles, cette vitesse est moindre; 
elle a pour expression 464"Xcos9 par seconde, <p étant la 
latitude du lieu considéré. En effet, le rayon du paraÛèle décrit 
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par le point A (fig. 35) est AD, perpaidiculaire à l*axe de rota« 
tion GP, et ce rayon est égal à 

* 

CAx sin ACD = CA X cos <p. 

La force centrifuge qui naît du mouvement de rotation agit 
suivant le prolongement du rayon DA du parallèle décrit par 
le point considéré A y tandis que la pesanteur s*exerce suivant 
le rayon AC y du moins dans Thypothèse de la sphéricité par- 
faite. Partout , sauf au pôle , la force centrifuge se combine 
avec la pesanteur, et la résultante des deux forces se trouve 
ainsi avoir une direction un peu différente de celle de la pe- 
santeur prise à part. A Féquateur seulement , où la pesanteur 
est diminuée de ^ par la force centrifuge, la direction de la 
première n'est point altérée. Si la Terre cessait de tourner, la 
force centrifuge disparaîtrait aussitôt , les verticales de chaque 
lieu (sauf à l'équateur et aux pôles) changeraient un peu de 
direction, l'intensité de la pesanteur serait modifiée. U en ré- 
sulterait pour les mers une surface d'équilibre ou de niveau 
un peu différente; les continents seraient submergés en partie 
et le fond des mers en partie mis à sec. Réciproquement , puis- 
que la figure actuelle de la Terre dépend à la fois de l'attrac- 
tion mutuelle de toutes ses parties et de son mouvement de 
rotation diurne , on conçoit que l'étude de cette surface a pu 
conduire à la démonstration la plus complète de Texistence du 
mouvement de rotation. Une autre étude, celle de Fintensité 
variable de la pesanteur, à Taide des oscillations du pendule, a 
donné des résidtats identiques, en montrant que cette intensité 
varie en chaque point suivant sa distance au centre, et suivant 
la force centrifuge en ce point. Aucune vérité ne se trouve mieux 
établie aujourd'hui dans les sciences d'observation"^. 

Les effets de la force centrifuge peuvent être également cal- 
culés pour les corps situés à la surface de Jupiter et de Sa- 
turne. Le mouvement de rotation y est beaucoup plus rapide , 
et les cercles décrits par les points des régions équatoriales 

* On ne saurait oublier de rappeler ici, parmi les preuves expérimentales 
de la rotation de la Terre, la déviation vers Test des corps qui tombent . et 
surtout la belle expérience que M. L. Foucault a récemment instituée à Taide 
du pendule filaire ; mais leur exposition sort du cadre de cet ouvrage. 
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bèàucitHip t)lils gktinds. P^r tes deux raisohs, la fottè cen- 
trifuge y possède une plus gran(îe intensité^ et il fen est ré- 
sulté , pour ces deux planètes , des aplatiseements de ^V ^^ ^ 
bien autrement considérables que celui de notre globe; aussi 
la Ibrriiie âl>latiè de teiirs disques fràpl[)é-t-elle l'obsei-vàteur 
ittêihe tion ptiévetiu. 



CHAPITRE VI; 

IPHlGiTIOll A LA €É06ftAP0IÉ MlCillàLE. — tfkPPÉVOHDÉS; I^HOlÉGTiatis 
kei»réseAtaihié ^^rai^hi^iÉi^ ile 1* terté. — Datl^ Ce dia^itre 

nous supposerons à la Terré une tbime rigoureusement sphé- 
rique. Il sera facile plus li^rd de lenii* compte de iâoU Aplatisse- 
ment réel , dans les trataux géographiques où cette recherche 
d'exaètitttde peut être Utile. 

Nous avons vu déjà comment on peut rappi^rtef sÉir Utt ^ôbe 
les divers points de là siurface terréstri^ v qtiaUd oii tonnait lés 
coordonnées ^ographiques ûJè ces pointât H s'agit maintenant 
de nept-ésenter cette surfece à l'aide dé dessins etècutés sinP Un 
plan ou de certes planes. C'est là un ptioblème de géométlie 
descriptive qui ise résout à F^de des ffléthodens ènknàir^ de 
cette Science ^ soit pA des pr(^îi!éné > soit pair dés ttémlGppe- 
tnents. 

On distingue les Cartes géôgràphittiies en HtappmbndeÈ y où 
les deux hémisphères sont rèp^entés en ëntief ^ et en cai^tes 
particulières, destinées à figurer Certaines conttéeé seulement. 
Nous nous occuperoifê d'abord des màppénïondeB. 

i^i^èjé^ltéià Mrthog^àj^htqttë^ — C'est le système où Ithaque 
point se trouve représenté^ sur un plan, par lé pied de te pm-pen- 
dieulaire menée au ]^aQ psy: ce points On cboiiût ordinairement 
pour plan de protection soit le plan de l'équateur, soit celui 
d'un méridien quelconque; Exaimneiis le g€nre de traHsfw- 
mation que les coordcmnées s|>héKqiie9 (longitHdë et latitude) 
d'un point subissent dans llth tt l'àutiie cas. 
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Si le plan de ptojectioti est réqùateut, le pMe se projettera 
au centre de la carte et les méridiens seront représentés par 
des droitlBs qui divergeront de ce centre. Les ^iarâllèleà se pro- 
jetteront suivant des cercles concentriques entre eux et avec 
TéquateUr. 

Si Ton prend un méridien pour plan de projection (fig. 41), 
les autres méridiens se projetteront suivant des ellipses ayant 
toutes pour axe comttiun la ligne des pôles NS , et les parallèles 
deviendront des droites perpendiculaires à cette ligne. L'équa- 
leur ïui-mêmé sera le dian^tre OE , perpendiculaire à la ligne 
des pôles. Il est facile de tracer un réseau complet de tnétidieUs 
et de parallèles dans un tel système , de maiiiêré à pouvoir y 
lire, d'un éoup d*œiï, lès coordonnée^ géographiques d*uti point 
iUscrit sur îa fearte. On divisera en degrés, ou de 5® en 6®, le 
cercle du méridien pris pour pian de projection, en parlant dés 
points et E appartenant à l'équateur. Cette première division 
donnera Téchelle des latitudes, ëtpar toUs ses points on mènera, à 
NS, des perpetidiculâires qui représenteront les parallèles. Quant 
à la gf adualiori de Téquateur, sur lequel sfe comptent les lotigî- 
tudes , remarquons que ce cercle se projette suivant la ligne OE, 
et que ce diamètre peut être ainsi considéré èômmè la pt*ojec- 
tion du demi-cercle ONE. En abaissant donc , de tous les points 
de division de ce dernier demi-cercle, des perpendiculaires sur 
OE , les pieds de ces perpendiculaires pourront être considérés 
comme les projections des divisions tracées sur l'équateur. On 
construira ensuite une série d'ellipses ayant toutes NS pour 
grand axe et passant par les divisions de Féquateur. Ce seront 
les méridiens projetés. La carte sera donc divisée en un réseau 
où Ton pourra inscrire à vue les points de la surface terrestre 
par leurs longitudes et leurs latitudes. 

n est inutile d'ajouter qu'il faudra une figure de ce genre 
pour chaque hémisphère. Dans cette mappemonde, les régions 
centrales sont représentées en vraie grandeur ; mais , plus on 
s'approche des bords, et plus les contours sont déformés et lès 
espaces rétrécis. Aux bords mêmes , les petits espaces sont ré- 
duits pat* projection à de simples traits. 

A cause de ces défauts , la projection orthographique n'est 
gUèi-e employée. Il était itnpossible cependant de la passer sbus 
silence , car c'est sous l'aspect d'une mappemonde construite 
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dans ce mode de projection que la surface des astres nous ap- 
paraît. Le disque de la Lune est en effet , pour nous , une vraie 
carte de ce genre. Les rayons visuels passant par les divers 
points de la surface peuvent être considérés , à cause de la 
grande distance de Tastre , comme parallèles entre eux et per- 
pendiculaires au plan du cercle qui forme le contour extérieur. 
La Lune est couverte de cratères et de cirqttes (enceintes cir- 
culaires très-élevées); ces circjues ne sont nullement déformés 
dans les régions centrales ; plus loin , ils paraissent elliptiques, 
et près des bords ils se réduisent presque à de simples sail- 
lies linéaires. Lés cartes de la Lune sont construites dans le 
système orthogonal. 

Nous avons vu comment on peut lire à vue^ à Faide du réseau 
des parsdlèles et des méridiens, les coordonnées géographiques 
d'un point tracé sur la mappemonde : c'est un problème de 
géométrie descriptive élémentaire que de déterminer ces coor- 
données par une construction rigoureuse. 

Projeetioii stéréographiqne. — C'est à proprement parler 
une perspective de Thémisphère qu'il s'agit de représenter. Le 
plan du tableau est la base même de cet hémisphère , et l'œil 
du spectateur est supposé placé à Textrémité du diamètre per- 
pendiculaire au plan du tableau. Les lignes projetantes sont 
ici des droites qui aboutissent à Fœil dont la place vient d'être 
définie ; leurs intersections avec le plan du tableau forment la 
représentation ou la perspective des contours de la surface. 

Voici les propriétés fondamentales de ce système de projec- 
tion. 

1* Les cercles de la sphère ont pour projection des cercles, 
sauf ceux dont le plan passe par l'axe optique ; ceux-là sont 
représentés par des droites. 

S"" Les angles ne sont point altérés par ce mode de projection ; 
deux lignes qui se coupent sur la sphère sous un certain angle, 
se coupent sous le même angle sur la projection. De là il 
résulte : 

d"" Que les figures infiniment petites tracées sur la sphère 
sont représentées par des figures semblables sur la mappe- 
monde. Cela reste encore sensiblement vrai quand les figures 
sont petites. On trouvera dans les notes placées à la fin de cet 
ouvrage la démonstration fort simple de ces propriétés. 
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On choisit d'ordinaire un méridien SONE pour plan du 
tableau (fig. 42], le point de vue étant situé à l'un des pôles Y 
de ce méridien. Si on imagine sur la sphère un canevas de mé- 
ridiens et de parallèles équidistants, ces cercles aiu'ont d'autres 
cercles pour perspectives sur le plan SONE , et c'est ce canevas 
quMl s'agit d'abord de construire d'après les propriétés précé- 
dentes. On obtiendrait, il est vrai, les perspectives a\ b\c\... des 
points a , fr , c... de l'hémisphère supérieur en menant à ceux-ci 
les rayons visuels Va, V6, Vc... et en déterminant leurs in- 
tersections avec le tableau SONE; mais le tracé et l'usage 
d'une mappemonde ou d'une carte devient bien plus facile 
lorsqu'on y représente tout d'abord le réseau des cercles aux- 
quels on rapporte par convention les différents points. Pour 
cela , soit encore SONE le cercle du méridien pris pour plan 
de projection (fig. 43) ; N et S étant les deux pôles , tous les 
autres méridiens seront des arcs de cercle passant par N et S 
et coupant le cercle SONE sous des angles é^ux à célix qu'ils 
forment en réalité avec lui sur la sphère. Quant à l'équateur, 
il sera représenté par OCE perpendiculaire à NS. Proposons- 
nous de tracer le méridien qui fait un angle de 40^ avec le mé- 
ridien SONE. D'abord NS sera une corde du cercle qu'il s'agit 
de tracer; par conséquent le centre se trouvera quelque part 
sur la ligne OE prolongée au besoin. En second lieu, l'angle 
formé par le cercle inconnu avec SONE devra être de 40>, 
en vertu de la deuxième propriété. Menons donc une ligne NT 
faisant, avec la tangente en N au cercle SONE, un angle de 40^ : 
évidemment le cercle cherché devra être tangent à NT au 
point N. Il suffira donc de mener à NT la perpendiculaire N^ 
et le point t sera le centre cherché. Enfin , du point t comme 
centre, et avec N^ pour rayon, on décrira l'arc NKS qui sera 
le méridien cherché. Si on prend le point comme origine des 
longitudes comptées sur l'équateur, on devra marquer 0^ en 
et 40» en K, 90* en C, puis IW en E. Quant aux autres méri- 
diens de 10^, de 20*...., on mènera par le point N une série de 
droites, faisant des angles de 10®, 20*.... avec le cercle SONE, 
ou avec sa tangente en N, et les perpendiculaires telles que N^, 
menées à toutes ces tangentes, donneront les centres des arcs 
de cercles, projeclions de ces méridiens. 

Les parallèles se tracent d'après les mêmes principes. Divi- 
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sops VarQ ON et Tare EN en degrés de l^tilud^, de 0^ à W, et 
de W en 10% par exemple. Les parallèles de 10^, de ÎO^.,- se- 
ront des cercles passant par le^ divisions de même dénomina- 
tion sur ON et EN ; ils auront donc leurs centres sur le prolon- 
gement de CN. De plus, ces parallèles coupent tous les piéridiens 
à angles droits, et, comme les angles ne sont point altérés par 
la projection stéréographique, il devra en être de même sur la 
mappemonde. Donc, pour tracer le parallèle de Gff de lati- 
tude, par exemple, on mènera une tangente à Far^ ON au 
point de 60®, et le point p où cette tangente rencontrera CN sera 
le centre de la projection cherchée. Du point jp comme centre, 
avec cette tangente comme rayon , décrivez un firc de cercle , 
et vous aurez tracé sur la carte le 60* parallèle. De même pour 
les autres. 

Le réseau des méridiens et des parallèles étant ainsi construit 
(pi. VI), on y inscrira aisément à vue les points dont les coor- 
données géographiques sont connues, et, réciproquement, on 
lira à vue les coordonnées des points inscrits sur une carte. Il 
y a aussi des méthodes graphiques rigoureuses pour détermi- 
ner exactement ces points, lorsqu'ils ne tombent pas juste sur 
les lignes du canevas. 

On a l'habitude de prendre , pour plan du tableau, le méri- 
dien qui divise la sphère en ancien et nmvmt$ monde; dès lors 
le 0^ des longitudes étant toujours au méridien de Paris, il ne 
tombe plus au point comme dans la figure précédente. On 
choisit aussi quelquefois pour tableau un plan central qui n'est 
ni un méridien ni l'équateur. Telle est la petite mappemonde 
de la figure 45, où on s'est proposé de faire ressortir la distri- 
bution inégale des terfes et des mers. Ote y a pris pour tableau 
le plan du grand cercle de la sphère qui laisse presque toutes 
les terres d'un côté et presque toutes les mers de l'autre'^. Ce 
grand cercle est à très peu près celui dont le pôle est Paris, 
en sorte que cette ville occupe le centre d'un des deux hémi- 
sphères. 
Dans les mappemondes ordinaires , construites d'après la 



* n y a environ trois fois plus d'eau que de terre ferme à la surface de notre 
planète. Le rapport exact de la surface des mers à celle des terres est, d'après 
y. de Humbol^t, celui de :^ î à l. 



pirowcttW pWé€igçapWqw» ^e? rfeiofl? sout dilatées outre |iie- 
s^e, ç^i* les ))orç|s et rétf éçie^ vers le cei^^re. L^ ligmre 42 i^pn* 
tfe ^n effçt QW^, da«^ çç ^ystèipe, w^ pçti^e ligue w', pl^çéP 
ver^ le milieu, a peur proyection W qui eu ^t li^ luoitié ; tandis 
q^^'^iue autre i^\He ligue S^, pl^p^e ^\i Ifi^ov^, a pour proj^tiou 
uue IjgDe seu§it))emeut égo^e Sf . (.e^ s^irffices des petits espiu^^ 
dessipés ver$ le uulieu soqt dope réi^uitsi au quart , t^dis qu^ 
les espi^ç^s p^î^cés tr^près des ^prds (X)nserYent leur grandeur 
xérltabje"^* (NqIqus eq p^^ut QH? 1^ surface de la mapper 
monde es\ \^ moitié d^ la surface de F^émisphère qu'elle ro- 
présepte et dmj^t plie ept la b^e.) Ce défaut des prcyections 
stéréqgraphiques pst, ep^me op Yo4t, riny^çe du défaut dea 
prejeçtiops orthogr^pbiw^s, 

sprf^iie ^fi f» i|]pi^«Kfw :-- 1^ sphère u'est point uu^ ^rfece dér 

veloppable. Elle peu^ être fts^inûléei il çst vrai, comme ou fait 

dans \^ élémmts^ de géométrie , ^ l£| surface f»gendrée par un 

polygone régi^i^ inscrit ou circonscrit pu Ç^r^l^ et tournant 

î^U^our d'uq de çies <|i2imètre§ ; elle deyîeflt ainsi UP a^emtdage 

de troncs dç cônes d^ve^oppal^es, Maisi }e déy^loppemeut de 

ee.§ élép^ents superficiel^ pe peut s'opérer ^aus déct^irure; il 

est nécessairement discontipu > ?i petits que l'on suppose les 

côt^s du PPlygope génératevjr. Cependant qp peut toujours 

a^^imiler pue port^pq restreinte de la surf^pe de notre planète 

à une surface développable circonscrite, et développer ensuite 

sqr W pJw |a partie sensiblemeut coRimune aux deux surfacei^. 

{^'erreur ainsi commise $er^ d'aut^pt moins nui6i})Ie, que la 

régipn dpct il s'agit de f^ir^. ?^ carte sera moins étendue dans 

le seqs perpepdiculaire m ç^Çie de coptaçt. Par exemple, le^ 

çoptrées équatoriales peqvept être fiensées traeé^ sur un cy- 

liq4re çireopserit à ]% sp^ière tppt du lopg de réqu^eur; le dé- 

y^QPBemept 4e ce cyliudrp. fqqr^i?^ WQ Wte fort exaete de 

ces r^gipns- 

* H. Babinck, de llBfiUtnt, a inagifié un systtoe de cartes géographiques 
(m les tUf faoeft (wa. |f« angles) spat sigoureuseiBent eonswvées. Ce système, 
^Qiçàn^é bpmalQgrap!^i<me, <i9^\ ^ P^ev2|$ se f^ompo^j^ de lignes droites et 
d'ellipses, mérite d'être adopté par les géographes; il est certaiQ(H^^| prf- 
férable à tous les autres pour renseignement. 
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S'il s'agissait d'une contrée située entre le pôle et Téquateur, 
de la France , par exemple , il faudrait imaginer un tronc de 
cône circonscrit à la sphère suivant le parallèle moyen de cette 
contrée, et le développer sur un plan tangent le long de Tarête 
moyenne. Alors les parallèles sphériques seraient représentés par 
les développements circulaires des parallèles coniques qui sont 
situés dans les mêmes plans perpendiculaires à Taxe commun 
du cône et de la sphère ; les méridiens seraient représentés par 
les génératrices rectilignes qui leç touchent, et le réseau entier 
ressemblerait à ces cartes en forme de manteau dont le premier 
des géographes, Ptolémée, a donné la théorie. Mais, depuis que 
les ingénieurs et les officiers du Dépôt de la Guerre ont soumis 
notre territoire à une étude si approfondie , on a senti le be- 
soin de donner plus de précision à sa représentation graphique 
et, dans ce but , on a modifié, de la manière suivante, le sys- 
tème de cartes que nous venons d'indiquer. 
: Carte de Franee. — Le développement conique a été con- 
servé dans ce qu'il a d'essentiel, seulement on a espacé les pa- 
rallèles sur la carte comme ils le sont sur le globe et on a con- 
servé à leurs arcs leurs véritables grandeurs. Il en résulte que 
les méridiens sont représentés par des courbes et non plus par 
des droites qui divergent du sommet du cône développé. 

Considérez sur le globe terrestre (fig. 46) le parallèle moyen 
de la France, ou plutôt le parallèle de W de latitude MN, puis 
le méridien moyen PM, c'est-à-dire le méridien de Paris, qui 
passe à peu près par Dunkerque et Perpignan, et qui nous sert 
d'origine pour compter les longitudes. Imaginez ensuite un 
cône circonscrit à la sphère suivant le parallèle moyen MN. Re- 
portez sur ce cône les parallèles équidistants MN, AK, BK', CK^ .. . 
en les faisant passer par les points M, A', B', C'.... espacés sur 
la génératrice PM comme leurs correspondants le sont sur la 
sphère. Enfin portez sur ces parallèles coniques des arcs égaux 
à ceux que les méridiens successifs interceptent sur les paral- 
lèles sphériques correspondants. Vous aurez ainsi transcrit sur 
le cône, avec beaucoup de fidélité, le réseau tracé sur la sphère, 
et poiu* avoir le canevas de la carte, il ne vous restera plus qu'à 
développer le cône sur un plan tangent le long de l'arête 
moyenne TM. 

Pour cela décrivez du point t comme centre (fig. 47), et 
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avec tm=^ TM comme rayon , un arc de cercle mn qui repré- 
sentera le parallèle moyen MN ; puis, du même point ty avec des 
rayons égaux à TA', TB', TC'...., décrivez les parallèles succes- 
sifs aA;,6A;',(?^'. Enfin pour construire les méridiens , celui des 
points k, k'y hl\.., par exemple, portez sur les arcs de parallèles 
delà carte des longueurs égales à AK, BK',CK"...., puis réunis- 
sez les points k,kfyhl\.,. ainsi obtenus par un Irait conlinu. 
Tous ces méridiens, parmi lesquels le seul méridien moyen tm 
est rectiligne , seront perpendiculaires au parallèle moyen mn, 
et presque perpendiculaires aux autres parallèles (dans l'éten- 
due de la France), n suit de là que les contours sont très-peu 
altérés , même sur les bords de la carte. Quant aux surfaces , 
elles sont fidèlement reproduites (Note IL) 

Une pareille carte est un véritable système de coordonnées 
courbes que Ton peut soumettre au calcul, et où Ton tient 
compte, si l'on veut, de l'aplatissement du globe terrestre. 

La carte de France, due aux travaux des ingénieurs géogra- 
phes et des officiers d'état-major, est le plus beau travail géo- 
graphique qui ait été exécuté. Outre la mesure de la méridienne 
de Paris, qui a été reprise, avec une grande recherche de pré- 
cision, par Delambre et Héchain, le ministère de la guerre a 
fait mesurer, par les procédés de triangulation que nous avons 
décrits, trois autres arcs de méridien et six arcs de parallèles 
régulièrement espacés , afin de subdiviser le territoire fran- 
çais en quadrilatères que Ton a recouvert ensuite de grands 
triangles géodésiques (triangles de 1" ordre), dont les côtés 
avaient 20, 40 et même 60 kilomètres de côté. Puis on a com- 
plété le réseau en insérant dans les espaces intermédiaires des 
triangles plus petits (du 2* et du 3' ordre) , afin de rattacher 
avec exactitude tous les points principaux du territoire au cane- 
vas des grandes mesures. Enfin les topographes appuient leurs 
triangles beaucoup plus petits sur les précédents , de manière à 
faire rentrer tous les détails dans cet immense ensemble. Le 
calcul de ces mesures a donné les longitudes et les latitudes 
de tous les points principaux, et de plus leurs altitudesy c'est- 
à-dire leurs hauteurs au-dessus du niveau moyen des mers 
(p. 87). Enfin ces points ont été représentés graphiquement sur 
268 feuilles, que l'on peut réunir en une seule carte générale 
de 100 mètres carrés de superficie (un are). L'échelle Unéaire 

COSMOGRAPHIE. 8 



114 gàrti dé frange. 

de cette carte est de sâhm- ^^ sutface de la France est de 
53000000 d'hectares (lai millième partie de k siirrace etitiëte 
du globe.) Yoyez lé Tableau d'assemblage de la carte de 
France, PL VII. 

Ces cartes ont remplacé arec avantage les anciennes cartes 
de Gassini, construites avant la révolution, et déjà dignes elles- 
mêmes du grand pays qu'elles représentaient. 



CHAPITRÉ YII. 

QUELQUES ÂPPLICATidNS bÈS THÉORIES rRÉCÉi)ENTKS À LA If AVIGiTiON 
AT A LA CONNitSSANCE DBS TEMPS ET HES LIEUX. — MESURES nîM" 

RAU(Ès; ^RfiMiEti Méridien; coNFUsioif dès dates au retour des 

PREMIERS VOtAGEâ DE CiRCÙMNAvtGiJiON. 

nâTisÂtloîà. — tl s'agit maintenant de montrer quel parti 
ôti tire jotirhelléniêiit des .théories {)récédentes pour diriger 
tiri tiavire sur ritntnensité des mers, lor^scjiie l'horizon n'offre, 
pendant deë moië entiers , aucun poihl de repère terres- 
tre. C'est à répreuve des applications que i'ôh peut is'àSsù- 
rer d'avoir l'intelligence complète des théories. Aucune autre 
ëciencè ne éàiirait en offrir, dès soti début, de plus itnportatites 
iii de plus belles. Si depuiis quelques siècles le ilavigateur n'est 
pltls réduit â Suivre les côtes, s'il peut se lancer à travers les 
mers sans plus d'appréhensions qu'un batelier ijui suit le cours 
d'un fleuve, si les plus lointaines expéditions maritimes sont 
dèveniies la ressource familière du commerce et de l'industrie, 
on le doit aux théories astronomiques , aui progrès de la géo- 
graphie, qui en sont eux-mêmes une conséqueticé, à la perfec- 
tibn iiCtuellë des insthimeiiis de mesure dont les astronomes et 
les lîosmôgraphes ont été les premiers promoteurs. Rien de plus 
utile pour l'esprit (|ue de se familiariser de bonne heure avec 
là relation étroite qui existe etitre les sciences et les àrls. 

Le point de départ et le point d'arrivée étant CbnnuS par leurs 
coordoiméeë géographiques, le marin détèrmihé par Une simple 
opération graphique, sur utie carié spéciale (cariés tiiarlhès , 
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développement de Mereator, Note HI ) , la direction qu'il doit 
sitdyre et la distance qu'il a à parcourir. Pour maintenir le na- 
tire dans la direction déterminée , dans le rumh de vent sous 
lequel on se propose de naviguer, les marins se servent de la 
boussole y et pour connaître le chemin parcouru, ils ont recours 
au loeh. 

lioiissoie. — La boussole se compose d'une aiguille aimantée, 
montée sur un pivot, et tournant librement à Tintérieur d'un 
cercle gradué qui représente les divers azimuts (les aires ou 
rumbs de vent , dans le langage des marins). Cette aiguille 
indique approximativement, en général, la direction du méri- 
dien du lieu. A Paris , par exemple , elle décline de 20* vers 
Touest, c'est-à-dire son azimut, compté dans le sens du N. à FO., 
est de 20'. Mais quand on connaît celte erreur, qui reste à' peu 
près constante en un même lieu et qui varie peu entre des 
lieux peu éloignés , on se sert de la boussole pour retrouver à 
chaque instant, d'un seul coup d'œil, la direction ou Tazimut 
actuel du navire ; on s'en sert pour le maintenir, à l'aide des 
voiles et du gouvernail , dans une direction déterminée. Cepen- 
dant , comme cette déviation de Taiguille varie d'un méridien 
à l'autre , suivant des lois fort complexes et encore peu con- 
nues, elle finirait par introduire des mécomptes dangereux , si 
le marin n'avait le moyen de déterminer , de temps à autre , la 
direction précise du méridien , afin de rectifier l'erreur de la 
boussole. Voici donc une première application des théories 
astronomiques et des divers systèmes de coordonnées dont 
nous nous sommes servi. En eifet, quand on a mesuré la hau- 
teur d'uii astre dont les astronomes ont déterminé la déclinai- 
son et l'heure du passage méridien, on peut calculer son azimut 
actuel ; en comparant cet azimut vrai avec les indications plus 
ou moins fautives de la boussole , on déterminera donc les 
erreurs de celle-ci *. 

E.oeli. — Le loch est une planche de bois triangulaire, lestée 
à la base avec du plomb de manière à se tenir verticalement à 



* A terre, on emploierait les procédés que nous avons décrits pour obtenir 
la direction du méridien et par suite l'erreur de la boussole ; mais il ne faut 
t«s oublier qu'en mer le marin ne peut guère mesurer que des hauteurs à 
l'aide de son sextant, ou bien la distance angulaire de deux astres. 
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demi plongée dans Teau, et portant une corde divisée en par- 
ties égales par des nœuds. A certaines époques de la journée, 
par exemple d'heure en heure, le loch est lancé à la mer ; il 
surnage et reste en place pendant que le navire continue sa 
route. La corde du loch se déroule au fur et à mesure, avec 
une vitesse égale à celle de la marche du vaisseau ; cette vi- 
tesse est indiquée par le nombre des nœuds de la corde qui 
filent entre les doigts du timonier en un temps donné. Le temps 
est mesuré lui-même à Taide d'un petit sablier nonmié am- 
poulette dont la diu'ée est de 30'=j^ d'heure. Afin d'éviter 
tout calcul, les nœuds de la corde du loch sont espacés de j^ 
de mille marin : filer 9 nœuds (en SO*), c'est marcher à raison 
de 9 milles à l'heure. 

Estime. — On conçoit maintenant comment le marm peut 
pointer, à un instant quelconque, sa position sur une carte , 
puisqu'il connaît les directions qu'il a suivies et le chemin 
qu'il a parcouru dans chaque direction. Mais les tempêtes et 
mille accidents de mer peuvent jeter à chaque instant un 
navire hors de sa route. Les courants sont une source d'er- 
reurs considérables qui échappent aux grossiers moyens dont 
nous venons de parler. Quand Mendana découvrit les îles Sa- 
lomon, il se croyait, d'après son estime basée sur le loch et la 
boussole, à 1700 lieues des côtes du Pérou, tandis qu'il en était 
éloigné, en réalité, de 2400 lieues. Toute sécm-ité disparaît évi- 
demment par la possibilité de telles erreurs. De là la nécessité 
d'avoir fréquemment recours aux observations astronomiques, 
qui seules donnent avec exactitude la position actuelle du na- 
vire , et permettent d'éviter l'accumulation fatale des erreurs 
de l'estime. 

Or nous avons vu qu'en mesurant les hauteurs d'un même 
astre connu*, à différents moments de la journée, on peut en 
déduire la hauteur du pôle, c'est-à-dire la latitude, et l'heure 
du lieu de l'observation. La différence de cette heure locale 
avec celle qu'indique au même instant un chronomètre réglé 
sur l'heure de Paris donne la longitude du lieu. On connaît 
donc, à cet instant , les deux coordonnées géographiques du 



* Il faut que Tastre observé soit connu» c'est-à-dire qu'il soit l'un de ceux 
dont les astronomes ont publié les coordonnées. 
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navire, et, dans les cas favorables, on en obtient ainsi la po- 
sition sur le globe à 6' ou 6' près ( 6 ou 6 milles marins , 9 ou 
11 kilom.)- Cette position est marquée sur la carte et sert 
comme d'un point de départ nouveau pour déterminer la di- 
rection qu'il convient de suivre. 

n importe de le répéter ici, malgré la perfection actuelle 
des chronomètres destinés à indiquer l'heure de Paris , il se- 
rait imprudent de s'y fier pendant toute une longue traver- 
sée. La marche de ces machines délicates peut être troublée 
par une infinité de causes perturbatrices, dont on ne sau- 
rait les garantir. Heureusement Tastronomie vient encore au 
secours du navigateur. Les mouvements de la Lune lui of- 
firent une sorte d'horloge toujours juste, parce que ses nom- 
breuses irrégularités apparentes ou réelles ont été déterminées 
et calculées à l'avance. C'est pour offrir aux marins un moyen 
assuré de trouver leur longitude, que les astronomes ont dirigé 
tant d'efforts vers la théorie difficile de la Lune , théorie dont 
le développement a exigé et entrsuné celui de l'astronomie tout 
entière. 

MesHres Itinéraires, mille marin, etc. — Le mille dont nous 

avons parlé ci-dessus est en rapport direct avec la mesure de la 
Terre ; c'est la ôO* partie de la longueur d'un arc de 1^ (nous 
supposons ici la Terre sphérique). Or le quart du méridien ou 
un arc de 90^=10000000"; un arc de 1^=111 111™,1; donc 
1 mille =1851"»,86. Le mille marin correspond évidemment à 
l'arc de 1' sur tous les grands cercles. Grâce à ce choix d'unité 
itinéraire, le navigateur peut calculer aisément, d'après le 
changement de latitude , combien il a fait de chemin vers le 
sud ou vers le nord : à chaque minute de variation dans la 
latitude correspond une longueur de 1 mille. Il en est encore 
de même pour le chemin en longitude, mais à l'équateur seu- 
lement; tout autre parallèle n'est plus un grand cercle de la 
sphère*, et le rapport du mille marin avec l'arc de 1' n'a lieu 

* Un arc de n minutes, compté sur le parallèle dont la latitude est 9, a pour 
longueur, non pas nxl8S2", mais ncos©xi852". Par exemple , à Paris où la 
latitude est de 48<>50', la minute du parallèle n'est que de 0,66 de la minute 
du méridien, et tandis qu*il faut avancer de 1852" dans le sens N. S. pour 
faire varier la latitude de l',il suffit de se déplacer de 1219» dans le sensE. 0. 
sur un parallèle, pour faire varier la longitude de l' ou de 4*. 
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• 

que pour les arcs comptés sur un grand cercle. La Uem mrnim 
vaut 3 milles; il y en a donc 20 au degré, i 

Les géographes se servent aussi de lieues de 25 au degré. 
Pour en avoir la longueur, divisez 111 1U",1 par 25. Quant ^ 
la lieue de poste, elle n'a plus aucune relation simple avec la 
graduation du cercle; elle contient 4000 urètres. 

n est fâcheux que le mille et la lieue dont se servent les ma- 
rins et les géographes ne soient point conformes à la numé^ 
ration décimale de notre système métrique. Ce défaut tient à 
ce que Ton a conservé Tancienne division sexagésimale de la 
circonférence ; il disparaîtrait si, au lieu de psurtager celle-ci 
en 360°, on la divisait en 400 grades. Alors le grade vaudrait 
100000", et la minute ou le centième du grade serait de 1000». 
Malheuraisement le système dédmal n'a pas prévalu ^u* ce 
point. 

Il ne faut pas confondre, avec le mille marin , les fMle$ ^mr- 
I^oyés dans les pays étrangers comme unités de mesures itiiié- 
raires. Le mille anglais, par exemple, est de 69,12 au degré ; îl 
contient donc 1609",3149 seulement*. 

Premier méridien, ori^ise des lon^tméi^» — Oiaque iiation 

compte maintenant les longitudes à partir du méridien qui 
passe par son observatoire principale De [dus, au lieu de compter 
les longitudes de 0* à 360^ en revenant au point de départ, on 
les compte de 0^ à 180° vers l'orient, et aussi de tf* à 1^° vers 
l'occident. On évite toute ambiguïté en ajoutantaux longitudes 
les signes 0. ou £. suivant que les li^x sont situés à Tou^st 
ou à l'est du prunier méridien. Pour les Anglais , l'origine deis 
longitudes est le n3iâ*idien de l'Observatoire de Oreanwic^; 
pour nous , c'est cehii de l'Observatoire de Paris. Aussi , quap9ul 
deux navigateurs anglais et français se rencontrent et se com- 
muniquent leurs longitudes (renseignement souvent précimix 
en mer), le français ajoute ou retrandie 2^20'24'' à la lon- 
gitude de l'anglais, pour tenir compte de la différence des mé- 
ridiens, parce que la longitude de Greenwich est 0® pour le 
second, et 2®20'24" 0. pour le premier. Autrefois il existait un 
même premier méridien pour les nations européennes; il nous 

* Le mille géographiq'oe des aUemands est de 15 au degré de IV^uateur : 
i 1 vaut donc 7420",44. 
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àYHii ét^ ^g^é par p^léméje , o^re a^tronQme d' Alejp^iu}^!^ 
(1^5 an$ djpr^ J. C), qui l'avait placé dans Tilç de Fer, la 
plf^ oecident^le des iles Canarie3, dernière terre connue d^ 
^ppîens , ^u côté de Fouest , a0n d'éviter ^'ii^convénient d^ 
compLer des lopgitiides en i^vqi sens opposés. Vais ce caraç- 
tèriç a perdu toute valeur depuis la décomirerte du qpuvew 
monde. Il serait cependant à désirer que les nations civilisjées 
s'entendissent pour adopter une origine conunune des longi- 
tudes. 

Voyages de elreiiBUiaTlgatloii. — Rien de plus utile et de 
plus intéressant que de suivre , sur une mappemonde , la route 
des navigateurs qm ont fait de grandes découvertes , ou qui 
ont ^xéputé }e toiu* du monde, de Christophe Colomb (1472), 
par exeiupls, ou de Magellan (1521). Colomb croyait, d'après 
les informes mappemondes de son époque, que l'Europe et 
l'Asie cooiprenaient vers l'est au moins 240^ de longitude '^, et 
(gi'en marpfian^ ^n sens contraire^ c'est-à-dire vers l'ouest^ il 
aborderait au|: côtes du Japon. Ce grand homme est mort per- 
suadé , conunfS 4^^^ Yespuce , qu'il av^it touché au continent 
asiatiuijLie. 

La circ^fnuwgatiou de Magellan préspnti^ pour la prejmière 
i^is un^ particularité curieuse dont )'e^p}ica^ipu est facile. 
p)rsque ses copip^igQons revinrent à San h^càf» leur ppipt de 
dépaf t (Mage^au mourut eu voyage), il s^ trou^^a qu'ils avaient 
perdu un jour : le Jour de leur arrivée était pour eux ^e 20 sep- 
tembre j tandis qu'pn comptail le 21 à San Lucai*. Puisque le 
vaisseau de Magellan avait fait le tour de la Terre de l'est à 
l'ouest, il ayait accompli, pendant cette expédition, un tour 
de moins que la Terre dont la rotation s'exécute en $ens cçur 
traire, de î'ouestà Test. Or un tour de la Terre, c'est un jour ; 
les compagiiious de Magellan avaient donc vu un jour de moins 



^ Pt^énée avait des liées plus justes sur retendue de l'ancien monde; 
nuds iK>ur lui, comme pour toute Tantiquité (sauf les rêveries sur rAUanUde), 
les 180 degrés de longitude à l'ouest, c'est-à-dire tout rhémisphère de gauche 
dans les mappemondes, étaient occupés par le mare tenehrosum devant lequel 
Hercule avait reculé après avoir découvert le détroit de Gibraltar. Au moyen 
âge, on n'était guère plus avancé en foit de longitudes, malgré les eiîorts des 
astronomes arabes : ceux-ci croyaient, par exemple, que du Caire à Tolède 
il y avait 53* de longitude, tandis qu'il n'y en a que 36*. 
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que les habitants fixés au même lieu. Pour eux tous les jours 
où ils avaient avancé vers l'ouest avaient été allongés , et fina- 
lement ils avaient perdu un jour entier, ils avaient vu le Soleil 
et les étoiles se lever une fois de moins. L'inverse a lieu pour 
les voyageurs qui font le tour de la Terre dans l'autre sens, 
en marchant toujours de Touest vers l'est : ceux-là gagnent 
un jour , leur date est trop forte d'une unité au retour. Par 
exemple , les Espagnols sont arrivés aux Philippines par l'ouest; 
ils venaient des côtes du Pérou; les Portugais sont allés par 
Test s'établir à Macao, ville maritime de la Chine; les seconds 
comptent un jour de plus que les premiers; mais, comme 
nous le verrons tout à l'heure , ce sont les premiers qui ont 
tort. Voici , en effet , la règle que les marins suivent aujourd'hui 
pour éviter toute erreur de date et se trouver partout d'accord 
sur ce point avec les pays qu'ils visitent : chaque fois qu'ils 
passent le 180* degré de longitude, c'est-à-dire chaque fois 
qu'ils traversent le méridien opposé à leur premier méridien , 
ils changent de date , ajoutant une unité quand ils vont vers 
l'ouest, et retranchant une unité quand ils vont vers l'est. La 
figure 48 explique très-bien la raison de cette règle. Elle re- 
présente les heures et les dates que Ton compte en un même 
instant dans tous les lieux du globe, quand il est minuit à Paris, 
et qu'une nouvelle date commence sur tout le méridien de cette 
ville. Le cercle représente l'équateur, N le pôle nord ; la flèche 
marque le sens dans lequel tourne la Terre; les 4 traits dési- 
gnent les 4 plans horaires principaux : minuit ou commence- 
ment du jour, 6*" du matin , midi, et 6^ du soir. Sur les méri- 
diens du globe qui coïncident actuellement avec ces plans 
horaires, les pendules marquent les heures indiquées. A Paris, 
dont la longitude est 0», il est minuit et le 21 septembre com- 
mence. Cette date est déjà commencée sur tout l'hémisphère 
de droite; elle ne l'est pas encore sur celui de gauche : là on 
compte encore le 20 septembre. Enfin, sur le méridien de l8o', 
l'heure est midi , mais il y a incertitude de savoir si on doit 
dire 20 septembre, comme les points de gauche, ou 21 comme 
ceux de droite. En tout cas , si on passe ce méridien de droite 
à gauche, toute incertitude cesse; on n'a pas encore changé 
de jour, mais on a bien certainement changé de date, du 
21 septembre on devra passer au 20. De cette manière un 
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vaisseau qui passe le 180« degré au milieu du jour aura , 
sur le registre du bord , deux dates différentes pour la même 
journée. Dans d'autres cas, il aura la même date deux jours 
de suite. 

Comme les nations européennes n'ont pas le même premier 
méridien, il en résulte que deux navires qui se rencontrent 
dans Tocéan Pacifique, vers le 180* degré, peuvent avoir très- 
légitimement des dates différentes. Cette discordance cesserait 
par l'adoption commune d'un même premier méridien. 

Les Espagnols qui ont abordé les premiers aux Philippines , 
aiu*aient dû ajouter un jour à leur quantième, puisque ce sont 
eux, non les Portugais de Macao, qui ont passé le 180* degré. 
Inversement, les missionnaires anglais qui ont introduit le 
calendrier grégorien dans les îles de la Société, en venant de 
Calcutta , auraient dû retrancher une unité de leurs dates. Leur 
comput s'accorderait alors avec celui des Français de Taïti ou 
des Marquises*. 

Quoi qu'on fasse , il restera toujours incertitude de date au 
180* degré, qui heureusement ne passe guère que sur l'Océan. 



CHAPITRE VIII. 

l'atmosphère; sa constitution, son poids et ses limites; ses 

réfractions. vents alises. 

CoBstitHtion physique. — L'atmosphère qui enveloppe le 
globe terrestre joue un grand rôle dans les observations astro- 
nomiques, car les rayons lumineux ne nous arrivent des astres 
^ qu'après Favoir traversée et y avoir subi certaintîs déviations 
dont nous ne nous sommes pas préoccupés jusqu'ici. L'air, 
comme tous les corps plus ou moins transparents, réfléchit^ 
réfracte et éteint la lumière, triple mode d'action d'où résultent 
trois séries de phénomènes que nous devons examiner. 

* Voyez à ce sujet H. deXessan, Voyage autour du monde de la Vénus t 
commandée par M. Dupetit-Tbouars. 
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L*air jouit de lqw\^ I^s propriétés pbysicpies des gaz élasti- 
ques * ; Tépaissmir d^ la touche qui nous entoure est à peu 
près uniforme , m^is sa densité , son élasticité , sa temp^atuve^^ 
décroissent dans le sens vertical. Les couches supérieures pèsent 
sur les couchps inférieures et les compriment. Phis on s'élève 
dans ratniospbèrie, plus répaisseur totale et la densité des cont- 
ches supérieures vont en diminuant ; par suite, fins la pression 
qu'elles e^^eent sur la couche placée immédiatement au-des- 
sous diminue elle-même. L'air doit donc être d^autant plu^ 
dilaté et rareté qu*on s'approche davantage des limites de l'at- 
mosphère. Les dernières couches ne supportent aucune pres- 
sion; elles doivent être excessivement rares. Sî ces dernières 
couches conservaient Télasticité que Ton considère conune 
inhérente ^ix substances galeuses, elles tendraient h se dissi- 
per dans Tespaçe, malgré Tinfluence de la pesanteur. Mais il 
est à croire que cette élasticité ii'est pas illimitée , et que le 
froid extrême des hautes régions réduit considérablement ou 
même annule cette tendun^ k la diff^sio^ îndéftnie; le poids 
de ces parties dépoiirvue# d'élasticité produit la presiHon né- 
cessaire à la stabilité des couches élastiques. Au delà de ces 
dernières couches, qui suiyeîit Ja Terre dans tous ses mouve- 
ments, règne le vide des espaces planétaires. Ces idées sur la 
constitution, les limites de l'atmosphère et sa dépendance par 
rapport au globe dont elle forme seulement l'enveloppe , sont 
assez modernes : les anciens croyaient que l'air devait s'étendre 
dans l'espace, biefi m delà de l'orbite de la Lune, ou fiut&i ils 
n'avaient aucune notion précis k ce sujet. 

L'atmosphère fait corps avec le globe terrestre, en ce sens 
qu'elle est entraînée avec lui et participe à tom «es mouve- 



* C'est UQ mélange de 0,79 d'azote et de 0,21 d'oxygène, en volume, ou de 
0,768 d'azote et 0,232 d'oxygène, en poids. Sa composition parait être sensi- 
blement constante dans toutes les régions et à toutes les hauteurs, sauf la pré- 
sence d'une certaine quantité de vapeurs d'eau dans les coudiies infé- 
rieures. 

** La température des couches atmosphériquiss diminue de 0* p^ 1^ ou 
200'' d'élévation, et cela jusqu'à 7000'' environ de hauteur. Plus haut, on 
croit que ce déc r oiss em ent est moins rapide et que la température des der- 
nières couches n'est pas au-<lessous die — 40« ou 4e r- 6Û^. Mais on oe peut 
répondre que de la partie directement explorée. 



m^nts. Celçi n'offre aucune (Jifficulté pour le mouvement de 
translation de notre planète , lequel est rigoureusement com- 
mun à toutes ses particules solides, liquides ou fluides. Qu^t 
au mouvement de rotation , il en doit être encore de même ; 
car , à supposer un moment que Tair ne participât point au 
mouvement de rotation de la partie solide et liquide du globe, 
le frottement des couches inférieures contre la surface du sol 
qui tourne aurait bientôt transmis à ces couches la vitesse 4e 
rotation diurne ; et, de proche en proche, cette vitesse se com- 
muniquerait jusqu'aux couches supérieures. Nous reviendrons 
sur ce point à l'occasion des vents alizés. 

Poid* de i*atmospii«re. — Il est facile de calculer la masse oi^ 
le poids entier de Tatmo^phère. On sait qu'au niveau des mers 
ce poids fait équilibre à une colonne de mercure de 0",760, oi| 
à une colonne d'eau de 10",334 de hauteur. Par conséquent, la 
pression totale exercée sur la surface entière du globe , c'est- 
à-dire le poidç entier de l'atmosphère e§t égal au poids d'une 
cobnne d'jeau ayant 10^,334 de hauteur et pour base la surface 
mèïBe de notre planète ou 4irr*, r étant de 6 366 198". On sait 
d'ailleurs que l"'*'* d'eau pèse lOOO Jiilogranunes. D'après ces 
donnée3 , ce poids sera de 5 263 100 000 000 000 000 kilo- 
grammes. Pour se faire une idée de Tépormité de cette masse, 
par rapport à nous qui vivons dans son sein , il faut opérer 
sur des nombres moins grands. Or le poids précédent serait 
celui de 685 000 cubes de cuivre ayant chacmi 1 kilomètre de 
côté (la densité du cuivre est 9 fois environ plus grande que 
celle de l'eau) , et la masse entière de l'oxygène serait repré- 
sentée par 135 000 de ces cubes; elle serait même plus grande 
à raison de la diminution de la pesanteur avec la hauteur. Il y 
a mille millions d'hommes sur la Terre, respirant et consom- 
mant sans cesse l'oxygène de l'atmosphère, à raison de 1 kilo- 
gramme par homme et par jour. Au bout d'un siècle, l'hiuna- 
nité tout entière n'a donc consommé que f de ces cubes *. Ces 
détails montrent combien l'homme est peu de chose , matériel- 
lement, vis-à-vis de l'atmosphère , et pourtant le duvet d'une 
pêche occupe plus de place sur son fruit que toute l'atmos- 
phère sur le globe. Sous le rapport des masses, l'atmosphère 

* Dumas et BoussiDgault. 
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est moins encore : elle n'est que la millionième partie du globe 
terrestre. 

Lumière difffkise, crépuscule. — Les molécules de Tair réflé- 
chissent en tous sens non-seulement la lumière qui tombe di- 
rectement sur leur surface, mais encore celle qui a été réfléchie 
déjà par d'autres molécules. Le résultat que produisent ces ré- 
flexions successives et multipliées est la lumière diffuse qui nous 
éclaire pendant le jour, même en l'absence des rayons directs 
du Soleil. Voici un exemple. Qu'un rayon de lumière pénètre 
par le trou d'un volet dans une chambre obscure , et en sorte 
par un trou correspondant : si l'air n'existait pas, rien ne tra- 
hirait la présence de ce rayon , à moins qu'on ne plaçât l'œil 
sur son trajet, ou quelque corps capable de réfléchir la lumière ; 
la chambre resterait dans l'obscurité , sauf le lieu même du 
rayon. Mais s'il y a de l'air, ses molécules placées sur le trajet 
du rayon en renvoient la lumière en tous sens et illuminent 
la chambre d'une lumière indirecte, diffuse. Chaque molécule 
éclairée directement devient à son tour un point rayonnant, et 
si des atomes de poussière voltigent dans la chanÂre, l'effet 
est encore augmenté aux dépens du rayon solaire , qui sort 
amoindri par toutes ces réflexions. Dans ce sens, l'air est un 
véhicule de la lumière ; partout où l'air pénètre, pendant le 
jour, il pénètre aussi une certaine quantité de lumière diffuse. 
S'il n'y avait pas d'atmosphère , les phénomènes seraient tout 
autres qu'ils ne sont *. Le jour proprement dit n'existerait 
pas en dehors des rayons du Soleil ; il n'y aurait pas de lu- 
mière diffuse, et tout ce qui ne recevrait pas les rayons directs 
ou réfléchis par le sol se trouverait dans une obscurité com- 
plète. Le ciel serait noir partout; on verrait, à l'œil nu, les 
étoiles et les planètes en plein midi, pour peu qu'on garantît 
les yeux de l'action directe des rayons solaires. Le crépuscule, 
qui prolonge la durée du jour le soir, et qui nous en fait jouir 
le matin avant le lever du Soleil, n'existerait pas; on passerait 
brusquement du jour à la nuit '^*. On peut se former quelque 



* Cette hypothèse ainsi que ses conséquences se trouvent réalisées pour 
la Lune. 



** 



L'influence de Tatmosphère sur la température du globe terrestre est 
encore plus prononcée que sur le mode d'illumination. 
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idée de ces effets en montant en ballon ou en gravissant de 
hautes montagnes : le bleu du ciel , qui n'est que la couleur 
même de l'air vu sur une grande épaisseur , s'assombrit de 
plus en plus ; il paraît qu'avec certaines pï*écautions on peut 
alors voir à l'œil nu les étoiles brillantes en plein midi. Mais , 
pour l'observateur placé dans les régions inférieures , Tatmo- 
sphère et ses mille reflets jettent sur toute la voûte du ciel un 
voile lumineux qui cache les étoiles à nos yeux , à moins qu'on 
n'ait recours aux instruments d'optique dont l'interposition a 
pour effet d'amoindrir l'éclat général du ciel tout en concen- 
trant , au contraire , celui des étoiles , et donne à leurs images 
une grande netteté. 

Hauteur de l'atmosphère. — Considérons d'un peu plus près 
les phénomènes crépusculaires ; ils vont nous permettre d'ap- 
précier l'épaisseur de notre enveloppe aérienne. Quand le Soleil 
est au-dessous de l'horizon AH (fig. 49), aucun rayon n'arrive 
directement à l'observateur placé en A ; mais , si le Soleil est 
couché pour le point A, il ne l'est pas encore pour les régions 
supérieures KH de l'atmosphère; celles-ci reçoivent encore des 
rayons directs qui donnent naissance à de la lumière diffuse 
perceptible en A, et produisent le crépuscule du soir ou celui 
du matin (l'aurore). Quand le ciel est très-pur, on voit une 
ligne de séparation assez vague entre la région KH, où les 
rayons solaires pénètrent, et la région KH' pour laquelle le 
Soleil est entièrement couché. A mesure que le Soleil baisse , 
cette courbe crépusculaire baisse aussi; le crépuscule cesse 
(la nuit commence) lorsqu'elle se confond avec l'horizon, c'est- 
à-dire quand son point culminant K se couche à son tour. Or 
la cessation du crépuscule , ou le coucher du point K , a lieu 
quand le Soleil est lui-même à 18*^ au-dessous de l'horizon, 
c'est-à-dire quand sa hauteur angulaire est — 18^. C'est là un 
fait d'observation dont il est facile de déduire la hauteur de 
l'atmosphère. Soient AH (fig. 60) l'horizon du lieu A, et KS la 
direction du rayon solaire qui, rasant la Terre en B, parvient 
encore en K , sur l'horizon du lieu A , à la limite de l'atmo- 
sphère dont la hauteur est CK. U est évident que la hauteur 
actuelle du Soleil, c'est-à-dire l'angle que ses rayons forment 
avec le plan de l'horizon , est alors 

HKS = 18^ = A0B=2A0K. 
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OK OK 
Le rapport kt? == — ert égal à la sécante d'un angle de 9®, et 

CK= (séc 9^ — 1). r = 0,012. r =77 kilomètres. En tenant 
compte de la réfraction dont nous avons négligé Finfluence , 
M. Biot a déduit , des observations que l'abbé de La Caille fît 
dans son mémorable voyage au Cap de Bonne-Espérance, une 
hauteur de 59 kilomètres pour Tatmosphère , ou du moins pour 
les dernières couches susceptibles de nous renvoyer, par ré- 
flexion, une lumière encore sensible malgré Finterposition de 
toute l'épaisseur horizontale AK de l'atmosphère. Nous pouvons 
donc admettre , sans erreur notable, que la hauteur de Fatmo- 
sphère est la centième partie du rayon terrestre (64 kilomètres). 
Par delà cette limite, il n'y a plus d'air; il y a le vide absolu 
des espaces planétaires. On a beaucoup discuté, au xvu" siècle, 
pour savoir si les espaces planétaires étaient vides ou pleins 
d'une matière quelconque : cette notion du vide répugnait à 
beaucoup de bons espi'its. Mais le phénomène de la nuit et du 
crépuscule est une preuve bien manifeste qu'au delà d'une 
limite très-rapprochée de nous il n'y a plus rien. Si rare qu'on 
l'imagine , un milieu matériel serait illuminé par les f ayons du 
Soleil, à moins qu'on ne voulût le douer d'une transparence 
absolue qui n'existe dans aucun corps; nous verrions pendant 
la nuit le ciel briller de toute la lumière que cette matière rece- 
vrait du Soleil et renverrait à nos yetix. Il suffit de jeter les yeux 
sur la figure 51 pour comprendre que, si les espaces n'étaient 
pas vides, un observateur placé en 0, à Fopposite du Soleil, 
verrait , dans un sens quelconque OA, une file immense de mo- 
lécules toutes éclairées pat le Soleil, sauf dans la portion OK 
qui se trouve comprise dans le cône d'ombre de la Terre; la 
nuit ne serait donc jamais complète*. On sait au contraire que, 
partout où le regard ne rencontre pas d'étoiles, le fond du 



' * En toute rigueur, l'obscurité, à l'air libre , n'est jamais absolue , témoins 
les oiseaux de nuit qui voient au milieu des ténèbres. Un peu de lumière 
diffuse, insensible pour nos organes, persiste encore pendant la nuit; mais 
cette lumière exceéiiiyement faible est amenée par l'atmosphère; elle est 
d'âotam plus setifible (surtout vers le tour de l'horizon) qu'on s'élève pltts 
haut, et on peut démontrer qu'elle ne provient point d'une illumination par- 
ticulière aux espaces célestes. Nous faisons d'ailleurs abstraction de la lumière 
des étoiles. 



ciel est cdmplétethetlt huit, lorsque le cirépuscule â disparu; 
c'est-à-dire lorsque le Soleil est à 18® àU-dessous de Phorizoti. 
Nous aurons Heu de constater d'utiè tout autre manière l'ab- 
sence de matière dans l'espace, eu reconnaissant que les mou- 
yements de traUslatioti des planètes et Uième des comètes 
n'éprouvetit aucune espèce Se résistatice, si petite soit-elle, 
dans lés milieux qu'elles traversent. 

Si l'atmosphère n'existait pas , la ligne de séparation du ionr 
et de la nuit serait le grand cercle BB' (flg. 5t) perpendiculaire 
à la direction TS des rayoiis solaii*es. Lé Crépuscule reporte 
celte limite sut Uti cerclé CC parallèle à BB', la distance sphé- 
riqûé B'C ou BC étant de 18« ôii de U X lllill"* = 2000 kilo- 
métrée eîitirôn. Eiltre leë éetdes BB' et CC il y a Uile dégra- 
dation progressive de luiUiêre *. 

M±tîiàéiioii* ^— Tout rayon qui pénètre daiis l'air y est éteint 
en paille à càUse dé Timp^rfaite transparence de ce gaz , dont 
lés iholédules réfléchiSseiit en toUt sens la lumière. Cette extinc- 
tion partielle est faible au zénith, où les ràyortS n*ont à traver- 
ser qu'une couche de 64 kilomètres d'épaisseur ; mais elle est 
considérable à l'horizon**, où répàisseiif de l'atmosphère est 
14 ou 16 fois plUfe forte. D'après BoUgùer, l'éclat du Soleil est 
1054 fois moindre à l'horizon qu'au zénith. Aussi peut-on con- 
templer le Soleil sans êtfe ébloUi quand il est peu élevé. La 
chaleur des rayoïis solaires Subit le même genre d'affkiblisse- 
ment. Cet effet est singulièrement augnienté par l'opacité des 
viqpeurs qui se tiennent toujours dans les basses régions de 
l'atmosphère. La lUUiièi^e (Jue les objets terrestres três-éloignés 
nous envoient traverse fttissi Une grande épaisseur dair plus 
(m moins chargé de vapeurs opaques ; leur éclat est atfaibli en 

^ Nous avons négligé Veîtei du demi-diamètre apparent (t60 du Soleil et de 
ta Réfraction horizontale (341. Par ces deut Causcâ réûhiès, le cercleBft', lieu 
des points du globe pour lesquels lé Soleil Viëiit 'dé èè couChet*, s6 trouve 
reculé de 50' vers le cercle GC'^ en sorte que la zbne crépusculaire est réduite 
en réalité â 17^1 1'. D'ailleurs Télat de pureté plus ou moins grande de Tatmo- 
spkière peut faire varier beaucoup là largeur de cette zone. 

*♦ Dans lé triangle rectangle ÀOK (fig. 50), on connah AÔ=r, Ok=r-f fc, 

h étâûl la hauteur de Tàlmosphère; ÂI*=(r + fey— r'=/i(/i-f 2f) = 

r*><2,tti ><; 0,01, a'bù ÂR=:f'Vd,b2èl =0,i4r. On trouverait un résultat plus 
éoi^idéraMe tû fenailt cotiiple dé la iréfractlon hotlzOtitale. 
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raison de leur distance, et leur couleur naturelle est remplacée 
par une teinte bleuâtre générale qui est celle de la masse d'air 
interposée. C'est par cet ensemble de propriétés que Fatmo- 
sphère produit pour nous Fapparence d*une voûte surbaissée 
dont chaque observateur occupe toujours le milieu, et sur la- 
quelle les astres paraissent en perspective. Il est difficile d'as- 
signer les dimensions de cette voûte ; elles dépendent de la 
constitution même de Tatmosphère, du degré de transparence 
ou d'opacilé des couches d'air, de leur illumination. Elles va- 
rient sans doute avec les heures de la nuit et du jour, et peut- 
être , d'un individu à l'autre , avec la portée de la vue. Afin 
d'expliquer la forme surbaissée du ciel, on a dit que les objets 
terrestres, échelonnés entre Fhorizon et l'observateur, lui per- 
mettent d'apprécier l'éloignement du ciel dans le sens horizon- 
tal, tandis que les termes de comparaison lui manquent dans 
le sens vertical ; mais cette explication ne suffit pas, car le sur- 
baissement subsiste quand on cache avec la main les objets 
qui pourraient servir de jalons (p. 35 et suiv.). 

Réfraetions. — Tout rayon lumineux qui passe d'un milieu 
dans un autre, par exemple de l'air dans l'eau, ou du vide dans 
l'air, est dévié de sa direction primitive s'il traverse oWique- 
ment la surface de séparation de ces milieux. Rappelons ici les 
lois physiques de ce phénomène. X"* Si les milieux sont homo- 
gènes , la déviation s'opère à leur surface de séparation ; par- 
tout ailleurs la lumière se propage en ligne droite. 2<' Le rayon 
incident et le rayon réfracté sont toujours compris dans un 
même plan normal à la surface de séparation des deux milieux. 
3° Quel que soit l'angle formé par le rayon incident avec la nor- 
male à la surface de séparation, son sinus est dans un rapport 
constant avec le sinus de l'angle du rayon réfracté. Ces lois 
s'appliquent à tous les milieux homogènes, solides, liquides ou 
gazeux , au vide même , que Ton devra seulement considérer 
comme un milieu non réfringent. 

Afin d'appliquer ces lois à l'étude des réfractions astronomi- 
ques, c'est-à-dire des déviations que l'atmosphère imprime aux 
rayons émis par les astres , nous commencerons par supposer 
homogène le milieu aérien dont le globe est entouré ; nous né- 
gligerons aussi la courbure de la Terre, quitte à revenir ensuite 
aux conditions où la nature nous place en réalité. Soient 
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donc HH' (fig. 52) la surface du sol en un lieu quelconque ; 
AA' la limite plane et horizontale de Fatmosphère, et OZ la ver- 
ticale. Si un obserrateur placé en voit un astre dans la di- 
rection OBZ (au zénitti), le rayon qui parvient à son œil a 
traversé Fatmosphère perpendiculairement à la surface AA' qui 
la sépare du vide des espaces célestes ; le vdtjon n'a donc subi 
aucune déviation au point B. La réfraction est nulle au zénith, 
Tastre est vu dans sa position véritable. Mais dans toute autre 
direction OD , le rayon lumineux a rencontré quelque part 
en D la limite AA' de l'atmosphère , et comme il a passé obli- 
quement du vide dans un milieu réfringent, il a dû être dévié 
et se rapprocher de la normale à la surface AA'. 

La réfraction s'opère d'ailleurs suivant la loi -;— =? =«, « étant 

^ sm R 

l'indice de réfraction de Fair, I et R étant les angles formés par 
la normale avec le rayon incident FD et le rayon réfracté DO. 
De plus, le rayon brisé FDO doit être contenu dans le plan pas- 
sant par cette normale. 

Voyons maintenant les conséquences. D'abord la normale 
en D est parallèle à la normale en B , c'est-à-dire à la verti- 
cale OZ ; par conséquent , le plan du rayon brisé FDO est un 
plan vertical. Donc tout rayon qui pénètre dans Fatmosphère 
est réfracté par elle dans le même plan vertical où il se trouvait 
(Fabord ; Fazimut de ce rayon n'est nullement altéré par la ré- 
fraction qu'il a subie. En second lieu, Fobservateur placé en 
voit l'astre dans la direction Ofei non dans la direction véritable 
qui serait 0/* parallèle à DF; car, sans Finterposition d'une 
atmosphère réfringente, le rayon qui serait parvenu à l'œil eût 
été f et non le rayon brisé FDO. L'angle fOE est la hau- 
teur apparente de Fastre, tandis que Fangle fOE ou son égal FDA 
en est la hauteur vraie ; la différence de ces deux angles se 
nonurie la réfraction correspondante à la hauteur apparente /OH, 
réfraction qui est d'ailleurs d'autant moindre que Fastre est 
plus rapproché du zénith. Donc la réfraction augmente la hau- 
teur des astres sans altérer leur azimut. 

Cette double conséquence subsiste encore quand on intro- 
duit dans la question la sphéricité du globe terrestre et la vraie 
constitution de Fatmosphère, dont la densité, loin d'être con- 
stante , décroît rapidement [avec la hauteur. En effet on peut 

COSMOGRAPHIE. 9 
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considérer l'atmosphère comme étant formée de coudies mi- 
perposées, concentriques à la sphère terrestre (flg. 63). Gha(}ue 
coudie produira une déviation nouvelle dans la marche du 
rayon lumineux, et comme la densité des couches trater-- 
sées va en croissant , les réfractions successives auront toutes 
lieu dans le même sens ; elles infléchiront de plus en plus le 
raycm de lumière, dont la courbe devra dès lors présenter 
constamment sa concavité vers le sol. Le rayon KB, par 
exemple , rencontre l'atmosphère en B ; si par KB et la ver- 
ticale BO on mène un plan , le rayon réfracté par la première 
couche atmosphérique sera BC, compris dans ce plan vertical. 
Le rayon BC pénètre à son tour dans la couche suivante , que 
nous supposerons homogène comme la première, mais un peu 
plus dense : il sera donc réfracté à la surface de séparation de 
ces deux couches, dans un plan passant par JBC et la verti* 
cale CO. Cette verticale sera d*ailleurs comprise dans le plan 
précédent, qui passe par BC et la première verticale BO : donc 
le rayon BC sera réfracté par la deuxième couche , sans sortir 
du plan vertical passant par sa direction primitive KB. Il en 
sera de même à toutes les surfaces de séparation des couches 
successives que le rayon traversera jusqu'à ce qu'il arrive à 
l'observateur placé en sur le sol. Sa trajectoire serait ainsi 
un polygone concave vers le sol, et l'observateur verrait l'astre 
dans la direction du dernier côté AF. Or, pour passer de cette 
conception à la réalité , il suffit évidemment d'admettre que 
les couches sphériques concfentriques , dont l'atmosphère est 
composée, ont des épaissairs infiniment petites, et que la den- 
sité y croit infiniment peu d'une couche à l'autre : alors le 
polygone décrit par les réfractions successives du rayon lumi- 
neux devient une courbe , et le dernier côté AF du polygone 
en devient la dernière tangente. Celte courbe est, comme le po- 
lygone, entièrement comprise dans le plan vertical passant par 
KB et par le centre 0, et, comme dans le polygone, l'angle formé 
par la première et la dernière direction KB et AF, c'est-à-dire la 
réfraction totale, est la somme des réfractions partielles que le 
rayon a successivement éprouvées en traversant l'atmosphère. 
On voit par là que , pour calculer rigoureusement la réfrac- 
tion totale d'un tel rayon, il faudrait connaître non-seulement 
la hauteur de l'atmosphère , mais encore et surtout la loi sni- 
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vaut laquelle la densité de Tair varie avec la hauteur. En un 
mot, il faudrait connaître la courbe BCDEFA, dont les tan- 
gentes extrêmes KB et AK' comprennent entre elles l'angle 
de la réfraction , Tangle dont la hauteur vraie de Tastre est 
augmentée par l'interposition de l'atmosphère. Quoicpie ces 
données soient imparfaitement connues, on est parvenu cepen-. 
dant à déterminer, avec un degré suffisant d'^actîtude , les 
réfractions astronomiques dont voici le tableau : 



1 

HAUTEUR 

apparente. 




HAUTEUR 




HAUTEUR 




B^FftACnOIlk 


apparente. 


tlÊFKAGT!Otl. 


apparente. 


n^FHACTION. 


90^ 


o^o 


4B« 


3'34%5 


20 0» 


48'23%4 


%Q 


40,3 


40 


5 20 ,0 


4 


24 22 ,3 


70 


24 ,2 


9 


5 53,7 


50 


25 39 ,6 


60 


33,7 


8 


6 34,7 


40 


27 3 ,4 


50 


48,9 


7 


7 25,6 


30 


28 33 ,2 


40 


V 9,4 


6 


8 30 ,3 


20 


30 40 ,n 


30 


4 40,7 


5 


9 54,8 


40 


34 55 ,2 


leo 


2 38,9 


4 


44 ^ ,8 





33 47 ,9 






3 


44 28 ,7 


il ■ 1 ' Il 





^ la hauteur apparente d*un astre est de lô^, par exemple , il 
fout cberdier dam la table la réfraction correspondante 3' 34^5, 
et la retrtmiher 4e la hauteur observée pour avoirla hauteur vraie. 

On v(Ht par cette table avec quelle rapidité les réfractions 
augmentent dans le voisinage de l'horizon. II y a là plui^eurs 
conséquences inq[K>rtantes à noter. Quand la hauteur apparente 
d'un astre est 0^0', cet astre est vu à Fhorizon; il se lève ou se 
couche en apparence. Je dis en apparence^ parce qu'il se troUve 
en réalité en ce moment à 33'47",9 au-dessous du plan de 
rhorizon; c'est là la quantité qu'on nomme réfraction horizon- 
taie. Ainsi 1^ phénomènes du mouvement diurne sur lesquels 
la réfraction ai le plus d'influence sont le lever et le coucha* 
des astres : elle accélère Tun et retarde l'autre de tout le 
temps que la hauteur de l'astre emploie (suivant la décli- 
naison de Tastre et la latitude du lieu de l'observateur) à varier 
de 33' 47'^,9. La ligure 52 rej^ésente cet effet * : un astre vu à 

* La figure St exagère coiiitôérableoieBl oei réfractions et plus eaeare 
pour le rayon KB que pour le rayon P&. 
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l'horizon dans la direction AH' se trouve en réalité dans la di- 
rection 6P. 

Le Soleil a 32' de diamètre apparent; la réfraction horizon- 
tale dépassant 32', il en résulte que le disque tout entier du 
Soleil est soulevé au-dessus de Thorizon loi*sque ce disque est. 
en réalité tout entier au-dessous. La figure 54 montre les dé- 
tails de ce phénomène. HH' est Thorizon; acbd est le disque 
du Soleil situé en réalité au-dessous de HH' ; il serait par con- 
séquent invisible sans la présence de Fatmosphère. Supposons 
que le point a soit juste à 33' 48" au-dessous de HH', la réfrac- 
tion va le porter juste sur la ligne HH', en A, à une liauteur 
apparente de(fi(/&. De même le point b sera soulevé en B aune 
hauteur de 27' 12"*, et le diamètre cd viendra en CD, à une 
hauteur de 13' 30*^, sans changer lui-même de longueur. Le 
disque apparent du Soleil , au moment où il touche l'horizon , 
aura donc les dimensions suivantes : 32' 0" de diamètre hori- 
zontal, 27' 12" de diamètre vertical. Il apparaîtra sous forme 
d'un ovale écrasé dans le sens vertical , l'aplatissement étant 
du reste (32'0"— 27'12") : 32'0" = ^. A mesure que le Soleil 
s'élève , cet effet diminue et cesse bientôt d'être sensible à la 
vue simple. 11 en est de même pour la pleine Lune**. 

Près de l'horizon, les réfractions sont très-irrégulières, parce 
que les rayons traversent alors les couches les plus basses, les 
plus chargées d'humidité , les plus inégalement échauffées ou 
refroidies par leur contact avec le sol. La théorie des réfrac- 
lions suppose que la densité des couches d'air est au maximum 
près du sol , et qu'elle va partout en décroissant dans le sens 

* En effet, la table précédente montre qu'à la hauteur apparente de iViZ" 
répond une réfraction de 29'(f; la hauteur réelle est donc — 1' 48*. Rçcipro- 
quement le point b, qui est à l'48'' au-dessous de HH', sera élevé par la ré- 
fraction à 27'] 2*^ de hauteur apparente. 

** Ces effets de réfraction doivent être distingués de l'ilhision qui tsi due 
à la forme surbaissée de la route céleste. Celle-ci est beaucoup plus frap- 
pante; elle dilate en tous sens les images des astres et des consteHations» 
tandis que la réfraction les rétrécit un peu , et dans le sens yertical seule- 
ment Mais rillusion n'affecte point les distances angulaires des objets. Si on 
les mesure, on trouve, malgré les apparences, qu'elles n'ont nullement 
changé du zénith à l'horizon. Au contraire les effets de la réfraction persistent 
et affectent toutes les mesures. L'une dépend du jugement que nous portons 
sur la distance du tableau ; l'autre d'inflexions bien réelles que la lumière a 
subies en traversant l'atmosphère. 
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vertical , suivant une certaine loi régulière. Or il arrive assez 
souvent le contraire dans les couches inférieures , lorsque le 
sol a été excessivement échauffé par les rayons du Soleil. Alors 
les couches basses sont moins denses que celles qui reposent 
immédiatement sur elles : leur densité va en croissant à partir 
du sol jusqu'à une certaine hauteur où elle atteint son maxi- 
mum, pour décroître ensuite dans le reste de l'atmosphère 
suivant la loi ordinaire. Une telle interversion des densités 
produit les phénomènes si variés et si curieux du mirage, dont 
Texplication détaillée appartient à la physique. U nous suffira 
de dire que le mirage peut déformer de la manière la plus sin- 
gulière les images des astres, donner par exemple deux images 
distinctes du Soleil levant, dont Tune, la véritable, s'élève 
progressivement comme à Tordinaire, tandis que Tautre s'é« 
carte de plus en plus de la première et va disparaître sous l'ho- 
rizon en simulant un coucher du Soleil. 

C'est à cause de ces irrégularités que les astronomes évitent 
d'observer les astres placés trop près de l'horizon. Ce n'est 
guère qu'à partir de 5 ou 6® de hauteur que les réfractions de- 
viennent régulières et conformes à la table précédente. En 
outre, la température et la pt'eçsion barométrique varient 
continuellement, et, avec elles, la densité de l'air. Or Tair ré- 
fracte d'autant plus les rayons lumineux qu'il est plus dense ; 
on a trouvé par le calcul , et vérifié par Tobservation , que les 
réfractions augmentent de -^ environ , quand le thermomètre 
baisse de 25^, ou quand le baromètre monte de 76 millimètres. 
Celles du tableau précédent répondent à une température am- 
biante de 0* et à la pression barométrique de 0",76. 

Il nous reste à préciser l'influence que les réfractions exercent 
sur les mesures des coordonnées astronomiques des divers sys- 
tèmes. 

V Système des azimuts et des hauteurs. — Puisque la réfrac- 
tion s'opère toujours dans le sens vertical, la mesure de Tazi- 
mut d'un astre n'en saurait être affectée ; quand un astre est 
vu dans un plan vertical, c'est qu'il y est en réalité, car la ré- 
fraction s'opère entièrement dans ce plan et ne tend point à en 
faire sortir le rayon lumineux. Mais toutes les hauteurs, sauf 
celles de 90^ sont apparentes; pour avoir les hauteurs vraies, il 
faut retrancher des premières les réfractions correspondantes. 
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%'' Spêtème dé$ pUm$ h&rmrt» et des déçliruUsQm.^hè ptaadge 
d'une étoile par uq plan horaire est nécessaîreBaeut affecté par 
la réfraction, à mains que ce plan horaire ne soit vertical ^ c'est* 
à-dîre à moins qu'il ne s'agisse du méridien. La réfraction ne 
joue aucun rôle dans les observations qu'on fait , avec la lu- 
nette méridienne, pour déterminer les heures des passages 
des astres ; elle se reporte en entier sur 1^ distances polaires 
ou les hauteurs méridiennes mesurées à Taide du carde muraL 

V^rifleattoBfl des ir^lemrs aaslgmée» mwt. wéfrmftiivms» — *^ La 

direction du méridien est absolumœt indépendante de la réCrac* 
tion , du moins quand on la détermine par les méthodes qui 
(MDit été indiquées (p. 48 et &^)* Il n'en est plus ainsi de la bau-- 
teur du pôle ou de la latitude; c'est même là que se trouve le 
plus sérieux contrôle des réfractions calculées, et le nH>yen 
d'en vérifier ou d'en rectifier la formule* On détermine la bau* 
teur du pôle en se plaçant dans la direction du méridieii et en 
mesurant les hauteurs qu'atteint une étoile circumpolaire^ à 
ses passages supérieur et inférieur par le plan du méridien. En 
d'autres termes, la hauteur NTP du pôle (fig. 27) est la demi*- 
somme des hauteurs méridiennes NT|i, NTj/ d'une môme 
étoile au-dessus et au-dessous du pôle. Ces hauteurs doivent 
être évidemment corrigées des réfractions correspondantes, 
sans quoi d&xx étoiles circumpolaires, placées à différantes di- 
stances du pôle, ne donn^aient pas pour celui-ci la même hau- 
teur. Yoid, comme exenqde, des observations foites h Paris. 

Urateim ^ ,^ HtoieiirB 
•^{«Niiites. vraies. 



La Polaire. jpass. sup.... 50-20' 6» 

Ipass. inf.,... 47 22 

.dolaGrandeOur8e...jP^-«"P— l^J^il 

(pass. mf. — 24 25 55 



m 50*4 9M 8* 



54 
41 

2^28 



47 24 6 
76 16 57 
24 2327 



De là on conclut, pour la hauteur du pôle ou la latitude de 
Paris * : 

par la Polaire ^ (97M0'2i'') =2 48*80*12", 

par ee de la Grande Ourse. .... ^(97 40S4 )sr4S 50 12. 

* La demt-différdnce àts hauteurs vraies relatives aux deux passages supé- 
rieur et Mirieurâ'uae mèiae étoile donnerait évMomaiMit la distauee plaire 
de iottft étoile, el par Mite sa éédinaiioa. 
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Ces 4eux réiultots ne se bmesd point accordés, ti les féfrac- 
iiona dont il a jbllu corriger les hauteurs apparûtes eussent 
été erronées. 

n existe un autre moyen de oontr^er les valeurs que les 
aiE^ronomes assignent aux réfractions. Il consiste en ce que les 
déclinaisons des étoiles doivent ôtre les mêmes i en quelque 
lieu de la Terre qu'on les détermine, quoique les hauteurs ap« 
parentes de ces étoiles, et, par suite, les réfractions dont on les 
corrige, puissent être extrêmement différentes d'une station à 
l'autre. 

Jusqu'ici nous ayons supposé Tatmosphère à l'état d'équi- 
libre et de repos. En réalité, cet équilibre est sans cesse trou- 
blé par des différences de température qui s'y produisent, en 
divers points du globe, suivant les climats, les saisons, la na^ 
ture du sol, etc. Tout ce qui précède n'est donc rigoureuse* 
ment appUcable qu'à Tétat moyen d'équilibre que nous avions 
en vue« Cependant les mouvements passagers de l'atmosphère, 
si intenses qu'ils soient pour nous, ne constituent, en réalité, 
que des troubles peu considérables par rapport à la masse en* 
tière. D'ailleurs, comme ils s'opèrent en général parallèlement 
au sol , ils n'ont presque jamais pour effet de mélanger les 
couches placées à diverses hauteurs et de modifier profonde^ 
ment l'ordre de succession des densités dans le sens vertical. 
U en résulte que leurs effets sur les réfrai^tions sont à peu près 
imperceptibles, tant que l'astre observé n'est pas très^voisin 
de l'horizon. L'étude des mouvements intérieurs de l'atmo'- 
sphère forme l'objet d'une autre science, la météorologie géné« 
raie, à laquelle la cosmographie fournit seulement plusieurs 
éléments essentiels, tels que la théorie des saisons et des cli- 
mats «dont il sera question dans le livre suivant. Toutefois, 
celle des vents sdisés étant basée directement sur la connais- 
sance du mouvement de rotation de la Terre, il est utile de 
l'indiquer ici^ 

Bviae» de terne et ée mcv. — La cause pr^m^ière de presque 
tous les courants atmosphériques est l'inégale température des 
masses d'air qui se trouvent placées au-'dessus des mers et des 
continents. Sous l'influence des rayons solaires , la terre s'é^ 
chauffe phis que l'ew; eUe communicpie sa chaleur aux cou* 
chas d'air qui repoeent sur le sol; cdles-d se dilatent et ten*- 
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dent à s'élever, en vertu d'une pesanteur spécifique devenue 
moindre. S'il en était de même sur tout le globe, l'équilibre 
ne serait pas troublé horizontalement ; il ne se produirait que 
de légers déplacements verticaux , des courants ascendants et 
descendants. Hais comme la surface des mers s'échauffe moins 
que le sol , sous l'action des rayons solaires, Tair qu'elle sup- 
porte acquiert une température moindre que celui des îles ou 
des continents ; il conserve une densité supérieure et détermine 
une rupture latérale de l'équilibre de l'atmosphère. L'air moins 
chaud des mers se précipite vers la terre ; il y est appelé par 
l'espèce de tirage que produit la chaleur du sol. La brise de 
mer vient ainsi rafraîchir les côtes ; elle commence peu de 
temps après le lever du Soleil, augmente progressivement d'in- 
tensité jusqu'à l'heure la plus chaude du jour ( 2 ou 3 heures 
après midi), et baisse ensuite jusqu'au soir; le calme se réta- 
blit au coucher du Soleil. L'effet inverse se produit la nuit ; le 
sol se refroidit plus que la mer par voie de rayonnement; 
l'appel se fait donc du côté de la mer, et la brise de terre 
souffle jusqu'à ce qu'un équilibre passager se soit rétabli vers 
le matin, à l'heure où le Soleil va paraître et déterminer bien- 
tôt des mouvements opposés. Ce sont là des vents locaux dont 
la présence est souvent masquée par d'autres causes acciden- 
telles plus puissantes. 

Vents alises. — Si OU cousidèrc la répartition de la chaleur, 
non plus dans une région quelconque, mais sur le globe en- 
tier, on voit aussitôt que la température élevée des contrées 
équatoriales doit produire en grand un effet analogue, c'est-à- 
dire un appel énergique des couches inférieures placées sur 
les zones moins échauffées. Tout autour de la Terre, une 
brise du nord doit donc souffler vers Féquateur, dans notre 
hémisphère boréal, et une brise du sud, dans l'hémisphère 
opposé. Ces vents ne seront point soumis à une alternative 
diurne , comme les brises de terre et de mer, car l'excès de 
chaleur des contrées équatoriales se maintient encore en partie 
pendant la nuit. En outre, le courant ascendant de ces régions 
s'élève à une certaine hauteur ; puis il se déverse au nord et 
au sud pour aller remplacer au loin l'air qui a afflué vers Fé- 
quateur. H résulte de là , dans chaque hémisphère , deux cou- 
rants opposés : l'un inférieur et marchant vers l'équateur. 
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Tautre siq[)érieur et marchant vers le pôle. Si la Terre ne tour- 
nait pas, rien ne viendrait troubler la direction de ces vents; 
l'alise inférieur de notre hémisphère serait un vent soufflant 
du nord, de même que Talisé des régions australes serait un 
vent de sud. Hais la rotation de la Terre imprime à ces deux 
courants une déviation vers Test, et les transforme en vents 
de N. £. et de S. E. Voici comment. Les points des divers pa- 
rallèles places au nord et au sud de Téquateur accomplissent 
leur rotation en vingt-quatre heures ; mais comme ils décrivent 
des cercles inégaux, leurs vitesses linéaires diffèrent d'un pa- 
rallèle à Tautre, depuis Féquateur où cette vitesse est au maxi- 
mum, jusqu'aux pôles où elle est nulle *. 



Latitude. Vitesse. Dififérencei, 

(f équateur 463" par seconde 

5 461 

10 456 

16 447 

20 435 

25 420 

30 * 401 

35 379 



2» 

5 

9 
12 
15 
19 
22 



Une masse d'air placée sur le parallèle de 35* étant animée 
d'une vitesse de 379"> par seconde , de Touest à Test , si elle 
était transportée tout à coup sur le parallèle de 30^, sa vitesse 
se trouverait bien inférieure à celle des points de ce parallèle ; 
les obstacles placés sur le sol et faisant corps avec lui vien- 
draient la choquer de Touest à Test, avec un excédant de 
vitesse de 22" par seconde. Évidemment l'effet produit serait 
le même que si la masse d'air venait frapper ces points avec 
une vitesse de 22" par seconde dirigée en sens contraire, c'est- 
à-dire de Test à Fouest. Le transport subit de cette masse d'air, 
du parallèle de 35* à celui de 30*, donnerait donc lieu à un 
vent d'est extrêmement violent , à une véritable tempête. Hais 



* Ces nombres s'obtiennent aisément : la circonférence d'un parallèle dont 
la latitude est 9, est Sur cos 9=40000000" cos 9. Cette circonférence étant 
décrite en 24 heures, l'espace parcouru en une seconde sera le quotient du 
nombre précédent divisé par 86400. 
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en réalité le traflsport de la tûBsêé â*alr se fait miecesâvetnént; 
cet air acquiert peu à peu, fMir la frictiim que lé êok exerce sur 
tui y la iFitesee qui lui manque , et 11 atteint le parallèle de Se* 
avec une tlteeâe Inférieure seulement de quelques môtres à 
celles du sol ; il produira donc l'effet d'un vent d'est modérée 
n en sera de même pour le parallèle suivant. L'intensité de ce 
vent d'est ira en diminuant vers Téquateur, parce que les di£fë* 
rences de vitesse des parallèles vont pareillement en diminuant. 
A réquateur même, le vent d^est devra entièrement disparaître. 
On v(»t que les masses d'air appelées vers l'équatenr ne dé- 
termineront pas un vent du N.^ mais bien un vent du N. E«, 
suivant la résultante des deux mouvements de tranttotion, l'un 
dirigé du nord vers Téquateur, l'autre dirigé en sens inverse 
de la rotation du globe* Dans rhémisphère austral , les mêmes 
causes engendreront un vent constant de S. E. Ces deux vents 
diminuent d'intensité à mesure qu'on se rapproche de l'équa- 
tenr où ils cessent tout à fait de se faire sentir. Là est en effet 
la région des calmes, interrompus par des brises sans direction 
constante. Les phénomènes que nous venons de décrire se 
retrouvent dans la nature, avec un caractère de constance et 
de régularité qui ne laisse guère de doute sur la nature des 
causes auxquelles on les rapporte. L'alise supérieur de notre 
hémisphère doit avoir, d'après cette thé<me, une direction S. 0. 
opposée à celle de l'alise inférieur, puisque les masses à*mt 
qui sont élevées par le courant équatorial et se déversent vers 
les pèles f atteignent les parallèles successifs avee un excédant 
de vitesse (d'ouest à est) due à la rotation du globe* Telle est 
aassi la direction constatée de ce omtre-<ourant que la marche 
des nuages élevés rend bien reconnaissable. Enfin Fahsé siq>é- 
rieur doit se rapprocher de plus en plus du sol, et c<«mien*^ 
cer à se fûre sentir par delà la région des vents de N. E. C'est 
enciH'e là ce qui a heu et ce que vérifient chaqne jour les na^ 
vigateurs* Ceux qui vont d'Europe vers la partie équatoriate de 
l'Amérique, profitent de l'alise N. E. inférieur"^ et ont à hitt^ 
contre lui au retour ; ceux qui traversent l'Atlantique dans les 
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"^ L'aHiédtoN.E.aétéflgiiMp<rarlsprettièrf Mf pvOnrislo^Gek^ 
» cMtw i o avait mèaw idaraé lei> asn^mfs^ùùê &ù gnoÉI ttivigileitf ; ils 
craignaient d'y trouver un obstacle à leur lelour. 
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régions plus boréales, par exemple d*ÂDgleterre aux États- 
Unis , rencontrent Falisé supérieur qui s'est abaissé jusqu'au 
sol, tout en conservant sa direction de S. 0.; ils doivent comp- 
ter sur une traversée beaucoup plus rapide au retour. C'est en- 
core à Finfluônce d'ailleurs moins régidière de l'alise supérieur 
que Ton attribue la prédominance des vents de S. 0. parmi 
ceux qui soufflent dans nos contrées européennes. 

La mappemonde de la planche YI, construite dans le sys- 
tème de projection stéréographique , indique les limites des 
régions où souf&ent les alises du N. E. et du S. £., ainsi que 
lâ région intermédiaire des calmes et des toits variabltt. En 
flsaminant cette carte, il est essentiel de ne pas perdre de vue 
qae les àm% hémisphèrei ne sont pas symétriques quant à la 
distribution des mers et des contln^ts ; ce défout de symétrie 
doit nécessairement modifier l'^plication précédente. Par 
exemple les alises sont remplacés dans les mers de Tlnde par 
les moussons ; et la région des calmes ou des vrats sans direc- 
tion censlante se trouve reportée tout entière dans Thémi- 
sphère boréal, au lieu de former une sone entikement équ»- 
Ufflelt. La vérité est que ces théories n'(»it de valeor qu'à titre 
de premier aperçu. 



LIVRE TROISIÈME. 



ÉTUDE DU MOUVIBIIEIVT ANNUEL DE TRANSLATION 

DE LA TERRE. 



Les nombreuses applications auxquelles nous a conduit 
l'examen détaillé de la rotation diurne de notre planète mon- 
trent bien toute l'importance de cette étude préliminaire, base 
et même partie principale de la Cosmographie. L'étude du 
mouvement de translation ne sera pas moins féconde. S'il est 
permis de séparer ainsi ces deux mouvements, de ne tenir 
compte d'abord que de la rotation diurne , sans se préoccuper 
de la translation annueUe, c'est que l'univers nous a offert 
deux classes de corps bien différents. Les uns (les étoiles) en- 
tièrement étrangers au système solaire , situés à une distance 
infinie par rapport à tous nos moyens de mesure, ne nous pré- 
sentent que des apparences relatives à la rotation ; en obser- 
vant ces points fixes» nous avons étudié les lois du mouvement 
diurne de la Terre dans des phénomènes où le mouvement 
annuel n'a aucune part. Les autres astres (le Soleil et les pla- 
nètes) au contraire sont voisins de nous, et, s'ils doivent par- 
ticiper comme les étoiles à la rotation joumaUère du ciel, ils 
doivent présenter aussi d'autres apparences relatives à notre 
mouvement de translation. C'est là qu'il faut en chercher les 
lois. Mais les planètes circulent, avec la Terre, autour du Soleil. 
L'observateur a donc sous les yeux un effet mêlé de réalités et 
d'apparences. Le problème serait inextricable si le monde so- 
laire ne nous présentait un point fixe comme sont les étoiles, 
mais placé près de nous , le Soleil , en un mot , dont les mou- 
vements apparents résultent uniquement de ceux de la Terre. 
Puisque la rotation diurne, ses lois et ses effets sont désormais 
bien connus , il sera facile d'en tenir compte et de démêler, 
dans les phénomènes que le Soleil nous offre, ce qui appar- 
tient au seul mouvement de translation du globe terrestre. 



^* 
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C'est pourquoi les Tables astronomiques du Soleil ne sont pas 
autre chose que les Tables des mouvements de la Terre. 

L'orbite terrestre étant connue à son tour, on peut aborder 
l'étude des autres planètes, écarter la double illusion produite 
par nos propres mouvements, et n'avoir plus à discuter que des 
réalités. C'est le triomphe de Tesprit humain que d'avoir su les 
dégager de tant de causes d'erreurs; car il n'est pas possible 
de citer un seul phénomène astronomique qui se présente à 
nos yeux sous son vrai point de vue , ni un seul astre que nous 
apercevions à sa vraie place. 

Nous suivrons encore ici la marche adoptée dans la première 
partie, martche qui consiste à poser d'abord les lois mécaniques 
du mouvement de translation, à chercher les apparences qu'il 
doit faire naître, et à comparer ces théories avec les phéno- 
mènes célestes. Elles nous serviront d'abord de guide dans le 
choix des coordonnées et des observations les plus propres à 
mettre en évidence les éléments du problème. Puis viendront 
les applications. 



CHAPITRE PREMIER. 

MOUVEMENT DE TRANSLATION. — LOIS DE KEPLER. 

La théorie des mouvements célestes ( des planètes autour du 
Soleil et des satellites autour de leurs planètes respectives) est 
basée sur deux faits généraux et sur trois lois dont on doit la 
découverte à Kepler. 

Les deux faits généraux sont : 

V V inertie de la matière ^ qui consiste en ce que tout mo- 
bile persévère indéfiniment dans la même direction et conserve 
la même vitesse, tant qu'une force extérieure ne vient pas agir 
sur lui. Réciproquement, toute modification qui survient, soit 
dans la vitesse, soit dans la direction d'un mobile, accuse l'in- 
fluence d'une force étrangère. Il suffit d'énoncer ce fait'.prin- 
cipe : il trouve sa confirmation dans tous les phénomènes de 
mouvement qui se passent autour de nous ou qui sont produits 
par nous. Nous savons, en effet, par l'examen des faits les plus 
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mlgaires, que les corps bruts sont dénués de spontanéité , et 
que les corps tîvants eux-mêmes ne se meuvent , en vertu des 
forces qu'ils développent, qu'à la condition de mettre h profit 
la résistance du sol et l'inertie des corps environnants. 

îf* V absence de tout milieu résistant dans les espaees détestés. 
Les corps terrestres qui se meuvent autour de nous ne peuvent 
se déplacer sans agir sur le milieu aérien où ils sont plongés , 
et sans lui communiquer une partie de leiu- vitesse» La rési- 
stance de Fair est donc une cause permanente qui modifie toute 
vitesse et finit à la longue par l'-épuîser. On sent combien Tin- 
tervention d*un milieu résistant compliquerait les lois de la 
mécanique céleste; mais la persistance et Tinaltérabilité des 
mouvements planétaires , depuis les temps les plus reculés , 
montrent assez que les espaces célestes ne leur opposent au- 
cune résistance et peuvent être considérés comme vides de 
toute matière. Nous avons déjà (p. 126) tiré cette conséquence 
de phénomènes tout à fait différents. 

Lois de Kepler. — V Chaque planète se meut autour du So- 
leil dans une orbite plane où le rayon vecteur (ligne idéale qui 
joint le centre du Soleil à celui de la planète) décrit des aires 
égales en temps égaux. 

2* Les courbes décrites par les planètes sont des ellipses 
dont le Soleil occupe un foyer. 

3" Les carrés des temps employés par les planètes â achever 
leurs révolutions autour du Soleil sont proportionnels aux 
cubes des grands axes de leurs ellipses. 

Puisque les planètes se meuvent en ligne couAè, il faut en 
conclure , en vertu du principe d'inertie , qu'une force exté- 
rieure agit sans cesse sur elles pour modifier la direction de 
leurs mouvements. La première loi de Kepler prouve que cette 
force est dirigée vers le centre du Soleil. C'est donc le Soleil 
qui, par son attraction , force chaque planète à dévier de la 
trajectoire rectiligne qu'elle parcourrait en vertu de sa seule 
vitesse actuelle , et la fait sans cesse retomber vers lui. De 
même la pesanteur terrestre sollicite incessamment nos projec- 
tiles vers le centre de notre globe, les empêche de se mouvoir 
dans le sens de leur impulsion initiale, courbe leur trajectoire 
et les ramène enfin sur le sol. Si l'impulsion primitive était 
suffisante , nul doute que le projectile ne parcourût autour du 
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omtre àê la T«rre une cMrbe place et fermée où il drculerait 
indéfiniment ^ pendant que le rayon vecteur décrirait autonr 
de ce centre des aires égales en tanps égaux. 

Comme les satellites qui circulent autowr des planètes pria-» 
oipales (autour de la Terre, de Ji^iiter, de Saturne....) obéissent 
égalanait à celte loi ^ il en résulte qu'ils sont aus» retenus 
dans leurs orbites par une force dir^ée yers le cwtre de leurs 
planètes respectives. Cette attraction centrale n'est donc point 
une propriété exclusive du SoldL; tous les corps Texereent les 
uns sur les autres avec une énergie proporticmnelle à leurs 
masses, mais qui varie en raison inverse du carré de leurs dis* 
tances mutuelles. Ce sont là les conséquences mathématiques 
des deux demièreé lois de Kepler. 

En effet, de la deuxième loi qui détermine la nature de la 
couii)e décrite par une i^anète quelconque, on déduit aisément 
que la force centrale exercée par le Soleil siur cette planète n'est 
pas constante» mais qu'elle diminue quand la planète s'éloigue» 
et augmente au contraire quand cdle^i se rapprodie. Newton 
a montré, par une analyse qui ne saursdt être exposée ici, que 
si la trajectoire déorite par une planète est Une ellipse, la force 
centrale qui détermine là figure de cette oourbe doit varier en 
raison inverse du carré des distances. 

La troisième loi ik Kepler ne nous est pas actuellement né- 
cessaire ; nom 7 aur(»is recours quand il s'agira de l'ens^nble 
du systèftie planétaire. Bômons^nous à indiquer ici la consé^ 
quence principale de cette troisième loi : elle établit que l'at*' 
b^action exercée par le Soleil est toujours k même (sauf sa va*» 
nation en raison inverse du carré des distances) , qt^ltes que 
soient la nature et la quantité des molécules matérielles dont 
les planètes sont formées. En d'autres termes , une grosse et 
une petite planète, une simple molécule matérielle de nature 
quelconque tomberaient vers le Soleil exactement avec la même 
vitesse, si elles étaient abandonnées, à la même distauoe du 
Soleil , à l'attraction de cet astre *. Or c'est là précisément un 



* Comme il n'y a pas , dans la nature . d'action «ans réaction , il faut bien 
admettre que tout corps attiré par le Sol^l «xerœ aussi sur lui une attrac- 
tion prop^onnée \ sa massé propre* M afe les oMsses des planètes étant trè»- 
TMMes, en comparaison de celles du Soleil^ il est inutile d'en tenir compte 
ici, et de modifier en conséquence renoncé de là tr<^ièiDe loi de Kepler. 
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des caractères de la pesanteur terrestre. On a soin de démon* 
trer dans les cours de physique que les corps, en tombant, ac- 
quièrent la même vitesse en temps égaux, quelles que soient 
leurs masses et leurs propriétés physiques ou chimiques (quand 
on fait abstraction de la résistance de l'air), et qu'ils arrivent 
en même temps sur le sol s'ils tombent de la même hauteur. 
Cependant , pour retenir ces divers corps et les empêcher de 
tomber, il faut employer un effort d'autant plus grand qu'ils 
ont plus de masse , c'est-à-dire plus de particules matérielles. 
Concluons donc que l'attraction du Soleil s'exerce également , 
comme la pesanteur terrestre , sur toutes les molécules maté- 
rielles. Sans doute les corps soumis à cette attraction gravitent 
vers le centre du/ Soleil avec une énergie d'autant plus grande 
qu'ils contiennent plus de molécules attirées ; s'ils étaient re- 
tenus par un obstacle , ils pèseraient sur cet obstacle propor- 
tionnellement à leurs masses; mais, s'ils sont libres, ils tom- 
beront vers le Soleil avec une vitesse qui ne dépend point de 
la masse du corps attiré , mais de sa distance au centre d'at- 
traction et de l'énergie propre à ce dernier. 

Pour continuer Tassimilation de la pesanteur terrestre avec 
cette force centrale dont les masses planétaires sont douées, il 
faudrait montrer que la première varie aussi en raison inverse 
du carré de la distance. Nous ne pouvons, il est vrai, nous 
éloigner assez du centre de la Terre pour obtenir cette vérifi- 
cation'^; mais elle a été fournie par le satellite de la Terre, et 
nous verrons, à la suite de la théorie de la Lune , que la force 
centrale par laquelle elle est retenue dans son orbite n'est 
autre chose que la pesanteur terrestre. 



* En effet la hauteur de la montagne la plus élevée ne dépasse point 7^ du 
rayon terrestre (p. 13 ]. L'aplatissement de notre globe fournit un meilleur 
moyen de s'écarter plus ou moins du centre, tout en restant à la surface, 
puisque le rayon équatorial surpasse de 7J7 environ le rayon polaire. Si la 
pesanteur varie, comme l'attraction du Soleil, en raison inverse du carré de 
la distance au centre, son intensité devra augmenter de Téquateur aux pdies, 

dans le rapport de M — ôJ^^) à 1' ou de 1 — r^^ à j, à peu près. C'est en ef- 
fet ce que l'on a constaté en mesurant, en plusieurs points du globe, la longueur 
du pendule qui bat la seconde. Cette cause de variation dans l'intensité de la 
pesanteur doit être soigneusement distinguée de la force centrifuge qui pro- 
duit un effet analogue (p. 104). 
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CHAPITRE IL 

THÉORIE DBS MOUVEMENTS APPARENTS. 

Plaçons maintenant un observateur sur une de ces planètes 
qui, en obéissant aux lois de Kepler, décrivent des ellipses pres- 
que circulaires autour du Soleil , et cherchons sous quel aspect 
il verra Tunivers , quelle apparence son mouvement de transla- 
tion, dont il ne peut avoir conscience, fera naître pour lui. 
D'abord l'observateur se croira immobile, car tout reste autour 
de lui, sur sa planète, dans le même état, qu'elle soit en repos 
ou en mouvement ; les mouvements des corps voisins s'accom- 
plissent dans une indépendance parfaite vis-à-vis du mouve- 
ment de translation générale, et, par exemple, il voit autour de 
lui les corps tomber en suivant les lois de la pesanteur, sans 
que rétat de mouvement ou de repos de la planète puisse y 
apporter aucune modification. Cette indépendance est même 
bien plus complète qu'à Tégard du mouvement de rotation , 
dont les vents alises nous ont décelé Tinfluençe sur les mou- 
vements intérieurs de l'atmosphère. 

En vertu du même principe, nous avons pu traiter séparé- 
ment des illusions qui naissent du mouvement de rotation de la 
planète ; nous allons en faire autant pour le mouvement de 
translation pris à part , et nous chercherons ensuite l'effet ré- 
sultant de ces deux sortes d^apparences combinées. Supposons 
donc que l'observateur soit transporté (sans tourner sur lui* 
même) le long de la courbe TT'T" (fig. 59) avec une vitesse quel- 
conque, tandis qu'il se croit immobile en un certain point de 
l'espace ^ en T par exemple , et cherchons quel déplacement 
apparent cette translation produira : 

l"" sur un astre immobile placé à une distance infinie ; 

2"* sur un astre immobile placé vers le centre de la trajectoire 
de l'observateur. 

Puisque nous faisons abstraction de toute rotation , et que le 
mouvement de translation n'en engendre par lui-même en au- 
cune façon , même quand il s'agit de translation dans une courbe 
fermée , l'œil placé en T, ou en T', ou en T... sera constamment 

COSMOGRAPHIE. IQ 
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orienté de lu même manière dans l'espace absolu. D'après cela, 
si une étoile e est perçue sur la rétine , en un certain point e 
placé sur la direction Te , ce sera encore le même point de la 
rétine qui recevra l'impression en T', en T"..., pourvu que les 
rayons de lumière Te, T'e, Ye.. . émanés de Tétoile, soient réel- 
lement parallèles. L'observateur verra donc toujours l'étoile dans 
la même direction, il la jugera immobile comme lui-même ; 
rien ne l'averiira du mouvement dont il est animé. Ce qui vient 
d'être dit d'un œil peut être dit du globe terrestre tout entier 
( en négligeant le mouvement de rotation) ; il sera , dans toutes 
ses positions , rencontré aux mêmes points et sous les mêmes 
incidences par les rayons parallèles de l'étoile inunobile, abso- 
lument comme si ce globe était lui-même en repos. 

Mais si Tastre n'est point à une distance infinie, le spectateur 
placé sur une planète et se croyant en repos , attribuera son 
propre mouvement à l'astre lui-même, auquel il verra décrire, 
dans le même temps, une orbite égale (en dimensions linéaires) 
à la sienne propre. C'est ce qui a lieu , en effet , et nous tou- 
chons ici à une des démonstrations les plus convaincantes du 
système de Copernic ; mais son exposition complète appartient 
aux derniers livres de cet ouvrage sur les planètes et les étoiles. 
Ici nous nous bornerons à exposar la théorie de ces apparences 
pour Tastre qui est situé au centre même de nos mouvements 
réels , c'est-à-dire pour le Soleil. 

Soient TT'r... (flg. 60) l'orbite elliptique de la Terre et S le 
Soleil placé au foyer de cette orbite. Puisque nous faisons ici 
provisoirement abstraction de toute rotation , )e mouvement de 
translation dcmt la Terre est animée transportera l'œil , paral- 
lèlement à lui-même, le long de la trajectoire réelle TrT*.... 
Le Soleil S sera donc vu dans les directions successives TS , 
T'S, T^S, non plus parallèles, comme dans le cas d'une étoile, 
mais toutes différentes par rapport à l'axe même de l'œil. 
£t puisque l'observateur se juge immobile en t[uelque lieu de 
l'espace, en T, par exemple "^9 transportons-y, parallèlement à 
lui-même , l'œil sur lequel nous avons marqué ces diverses di- 
rections, et nous trouverons enTS, TS', TS" celles que le Soleil 

* Nous répétons qu'il est parfaitement inatile de définir ce point, puisqu'il 
ne s'agit iei que des mouvements relatifs de la Terre et du Soleil. 
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paraîtra avoir occupées successivement. Les distances n'étant 
d'ailleurs point comprises dans ce genre d'illusion , il faudra 
leur conserver leur grandeur propre, en sorte que Forbile 
apparente du Soleil sera une ellipse égale à celle que la Terre 
décrit en réalité , et ayant la Terre pour foyer*. 

De prime abord il semble que, le Soleil paraissant se mouvoir 
en sens inverse de la Terre , son mouvement apparent doive être 
rétrograde comme le mouvement diurne des étoiles, puisque 
nous avons nommé direct le sens de la translation et de la ro- 
tation réelles de la Terre. Il n'en est rien : le mouvement 
apparent annuel du Soleil est opposé à celui de la Terre et en 
même temps direct comme lui. Il suffit, pour le comprendre, 
de jeter les yeux sur le sens des flèches qui indiquent toutes 
deux un mouvement direct malgré leur opposition. D'ailleurs , 
la figure 61 , où les positions réelles de la Terre sont T', T", T'^ 
pendant que le spectateur la juge au foyer S , montre bien que 
les lieux apparents du Soleil S', S", S* sont seulement placés dans 
la région opposée delà trajectoire annuelle , à 180^ des positions 
réeUes de la Terre. 

Ainsi les phénomènes se passeront exactement de la même 
manière , soit qu'on veuille attribuer le mouvement au Soleil , 
soit qu'on l'attribue à la Terre en laissant le Soleil immobile. 
Nous nous retrouvons ici dans un cas analogue à celui du mou- 
vement diurne , et , tant qu'il ne s'agira que des apparences , 
nous pourrons dire indifféremment : le Soleil , ou la Terre a 
achevé sa révolution annuelle, de même que nous disons indif- 
féremment : le Soleil se lève, ou notre horizon oriental vien 
d'atteindre le Soleil. 

Pour étudier ces phénomènes et suivre le Soleil dans ses 
mouvements apparents , il nous reste à faire choix d'un système 
de coordonnées convenables. Ces coordonnées devront satisfaire 
à deux conditions : V elles devront être indépendantes du 



* La remarque suivante sera peut-être utile. En prolongeant Porbite de la 
Terre (fig. 60), le spectateur aura bientôt le Soleil S derrière lui; il devra se 
retourner pour le voir. Mais en rapportant cetle direction au point T, centre 
des mouvements apparents, il faudra défalquer ce mouvement de rotation 
que Tœil s'est donné , et alors la position apparente du Soleil se trouvera 
convenablement placée sur le dessin. 
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mouYeroent de rotation diurne de la Terre ; 2^ il faut qu'elles se 
rapportent aux centres des deux astres , seuls points auxquels 
s'appliquent les lois de Kepler. Les deux chapitres suivants ont 
pour but d'établir ce système de coordonnées , et de faire voir 
comment un observateur, placé à la surface de la Terre , peut 
déterminer la position d'un astre quelconque, voisin ou éloigné, 
coDDune s'il était vu du centre même dé notre globe. 



CHAPITRE IIÏ. 

COORDONNÉES PUREMENT CÉLESTES : ASCENSIONS DROITES ET DÉCLINAI- 
SONS. — GLOBES CÉLESTES. — CONSTELLATIONS. 

AseenstoBS droites e« déelinaisoBS* — Le Système de COOr* 

données qui a été employé pour la description dç la Terre 
(p. 78 et suiv.) est évidemment applicable à une sphère quel- 
conque , mobile ou immobile, et par conséquent à la sphère cé- 
leste. Prenons donc pour axe de ce système la ligne des pôles, 
autour de laquelle s'effectue la rotation apparente de cette 
sphère idéale, et pour plan fondamental Féquateur céleste. Les 
plans secondaires passant par l'axe coupent la sphère suivant 
des grands cercles , nommés méridiens célestes ou cercles de 
déclinaison y tous perpendiculaires à l'équateur céleste. 

Convenons de prendre pour origine le cercle de déclinaison 
passant par l'étoile qui a été choisie déjà pour marquer, en pas- 
sant par les plans indéfiniment prolongés des méridiens ter- 
restres , le commencement du jour sidéral. Les coordonnées 
d'un point quelconque de la sphère seront : 

1" h* ascension droite de ce point , c'est-à-dire l'angle dièdre 
compris entre son cercle de déclinaison et celui de l'étoile-ori- 
gine ; cet angle dièdre est mesuré par l'arc que ces deux cercles 
interceptent sur l'équateur céleste. Les ascensions droites se 
comptent de 0^ à 360® en allant vers l'est , en sens inverse des 
longitudes terrestres, des angles horaires, du mouvement 
diurne, par conséquent dans le sens direct. Nous verrons bien- 
tôt le motif qui a dicté ces conventions. 
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2* La déclinaison de ce point, c'est-à-dire Tare du cercle 
de déclinaison qui se trouve compris entre ce point et l'équa- 
têur céleste. Les déclinaisons se comptent à partir de Téquateur, 
de 0* à db 90', les points situés sur Thémisphère céleste boréal 
ayant des déclinaisons positives , et ceux de l'hémisphère austral 
ayant des déclinaisons négatives. 

Il est bien évident que ce système est entièrement semblable 
à celui des angles horaires et des déclinaisons. Ils ont déjà une 
des deux coordonnées de communes, la déclinaison ; l'autre coor- 
donnée, l'ascension ^droite, ne diffère guère de l'angle horaire 
que par le sens dans lequel on la compte. Malgré leurs analo- 
gies, ces deux systèmes ne doivent pas être confondus. Le premier 
est pour ainsi dire fixé au sol de l'observateur; il est immobile 
comme lui (dans le langage des apparences), et les astres vien- 
nent passer à tour de rôle , en vertu du mouvement diurne de la 
sphère étoilée , par la série des plans horaires distribués tout 
autour de l'axe du système de ces plans. Ici , au contraire , nous 
considérons une sphère tournante qui porte , tracés sur sa sur- 
face, son équateur, tous ses cercles de déclinaison, en un mot 
son réseau de cercles coordonnés, absolument semblable à ce- 
lui qu'on dessine sur un globe terrestre. Mais conune ces deux 
systèmes , l'un terrestre et fixé avec l'observateur à un lieu 
donné , l'autre céleste et perpétuellement mobile , ont juste le 
même axe, la ligne des pôles, il en résulte que les plans cé- 
lestes des cercles de déclinaison viennent coïncider à tour de 
rôle avec un plan horaire quelconque , par exemple avec le mé- 
ridien du lieu. Le mouvement diurne , dont la vitesse nous a 
déjà servi à mesurer les angles horaires et les longitudes, ser- 
vira également pour les ascensions droites , car l'angle dièdre 
compris entre deux cercles de la sphère céleste doit être pro- 
portionnel au temps qu'ils mettent à passer successivement au 
méridien d^un lieu quelconque. Ainsi l'ascension droite d'une 
étoile quelconque est égale au temps écoulé (transformé en arc 
à raison de 15^ pour 1**) entre le passage du cercle de déclinai- 
son pris pour origine et celui du cercle de déclinaison sur le- 
quel cette étoile se trouve. Or la pendule sidérale d'un lieu 
quelconque marque O'^O" 0' au passage du premier cercle, puis- 
cpie nous avons choisi pour origine des coordonnées nouvelles 
précisément le cercle de déclinaison de Tétoile prise pour mar- 
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quer Torigine du jour sidéral ; le temps écoulé jusqu'au passage 
du cercle suivant , c'est-à-dire Tascension droite de tous les 
points de ce cercle sera donc précisément l'heure ^narquée par 
la pendule à cet instant-là. Il en résulte que 

i/ascemion droite d'un astre est égale à l'heure sidérale de 
son passage au méridien (transformée en arc à raison de 15^ 
pour !*•)*. 

Hais nous avons déterminé ces heures à l'aide de la lunette 
méridienne y ainsi que les déclinaisons à l'aide du cercle mu- 
ral; nous connaissons donc déjà les coordonnées nouvelles 
que nous venons de définir y en sorte que le tableau de la 
page 65 pourrait être intitulé : ascensions droites des étoi- 
les , aussi bien que : heures du passage des étoiles au méri- 
dien. 

Maintenant mettons en évidence les motifs des conventions 
relatives au nouveau système. D*abord , en prenant poiu: ori- 
gine des ascensions droites (angles dièdres ou arcs correspon • 
dants de Téquateur) un autre point de la sphère que celui dont 
les passages nous servent à régler le jour sidéral, les heures ne 
répondraient plus aux ascensions droites : l'ascension droite 
d'une étoile serait toujours égale au temps écoulé entre son 
passage au méridien et celui du point initial, mais, pour avoir 
ce temps , il faudrait retrancher Tune de Fautre les heures si- 
dérales correspondantes à ces deux passages. On évite cette 
soustraction en adoptant le même point pour origine du temps 
et des ascensions droites. Reste la convention relative au 
sens de cette coordonnée. Nous avons vu (p. 54) que le sys- 
tème des vingt-quatre cercles horaires peut être considéré 
comme le cadran immobile d'une horloge dont Tétoile-origine 
serait Faiguille ; nous avons vu aussi comment on remplaçait 
au besoin cette étoile-origine par d'autres étoiles fondamen- 
tales , et comment les passages de celles-ci , par chacun des 



* On évite ordin«irement ceUe transformation; au lieu de dire que Tascen* 
sion droite de Sinus est 99*38'4^'',85, on peut dire qu'elle est de 6^38"34%99. 
C'est comme si la circonférence avait été divisée , non en 360 parties égales 
nommées degrés^ mais en 24 parties égales nommées heures, dont les subdi- 
visions procèdent ensuite comme celles des degrés. 
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vingt-quatre plans horaires, font connaître Theure sidérale tout 
aussi bien. que ceux du point pris pour origine ou pour index. 
On peut donc considérer Thorloge céleste sous un nouveau 
point de vue , prendre la sphère étoilée pour cadran mobile dont 
les divisions irrégulièrement espacées viendraient se présenter 
successivement à Taiguille fixe qui devient ici le plan immobile 
du méridien. Or Tordre des divisions d'un cadran doit être in- 
terverti quand on fixe Taiguille et qu'on fait tourner le cadran 
lui-même dans le sens ou Taiguille marchait auparavant, n faut 
donc que la numération des cercles de déclinaison aille au 
rebours de celle des plans horaires. Celle-ci procède dans le 
sens du mouvement diurne , de Test à Fouest : par conséquent 
celle-là devra procéder dans le sens opposé , de Fouest à Fest , 
de droite à gauche, en un mot, dans le sens que les astronomes 
nomment direct. 

Récapitulons rapidement tous les systèmes de coordonnées 
qui ont paru jusqu'ici, l"" Le système des azimuts et des hau- 
teurs; c'est le plus particulier de tous, en ce sens que chaque 
horizon terrestre a le sien et qu'un astre ne peut avoir, à un 
instant donné , tel azimut et telle hauteur qu'en un heu déter- 
miné du globe. 2*" Le système des angles horaires et des décli- 
naisons est moins particuUer que le précédent, car tous les 
lieux situés sur un même méridien terrestre ont le même sys* 
tème de plans horaires ; cependant une étoile ne peut être vue , 
à un instant donné , dans un plan horaire donné , qu'aux lieux 
situés sur un méridien terrestre déterminé. 3<* Le système des 
ascensions droites et des déclinaisons n'a plus rien de relatif 
à la situation de Fobservateur ; les coordonnées d'une étoile 
sont partout les mêmes, en quelque lieu qu'on les ait dé- 
terminées, pourvu qu'on ait adopté partout le même point 
de Féquateur céleste pour origine ou zéro des ascensions 
droites. 

Globes et cartes célestes. — Il est évident qu'on peut se ser- 
vir des coordonnées célestes pour représenter graphiquement le 
ciel étoile sur un globe ou sur des cartes, en opérant comme nous 
avons fait déjà pour la Terre à l'aide des coordonnées géogra- 
phiques de ses divers points. On tracera sur un globe de bois 
ou de carton un grand cercle quelconque pour figurer Féqua- 
teur céleste ; les pôles de ce grand cercle seront le pôle boréal 
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et le pôle austral, où doivent concourir les cercles de dé- 
clinaison ou les méridiens célestes. On prendra sur Téqua- 
teur un point pour origine des ascensions droites qui devront 
être comptées dans le sens direct, c'est-à-dire en sens inverse 
des aiguilles d*une montre (le pôle boréal étant en haut). Si on 
veut marquer sur cette sphère une étoile quelconque, par 
exemple la Polaire , dont voici les coordonnées : 

Ascension droite ou A.* = 1*» 5"» 34" = 16* 23', 
Déclinaison ou D =-|- 88^31', 

on portera sur Téquateur un arc de 16« 23' , à partir de l'origine 
et dans le sens direct ; par Textrémilé de cet arc , on fera pas- 
ser un cercle de déclinaison sur lequel on comptera 88^31', en 
allant de Téquateur vers le pôle boréal. Le point ainsi déter- 
miné sera la position de Tétoile polaire. S'il s'agissait d'une 
étoile dont la déclinaison fût négative , on en compterait la dé- 
clinaison sur rhémisphère opposé. Ordinairement les globes 
célestes portent un réseau tout tracé de méridiens et de paral- 
lèles , afin qu'on puisse y lire à première vue les coordonnées 
de chaque étoile; les méridiens sont espacés de 1&^ en 15% et 
divisent l'équateur en 24 parties égales représentant des heures. 
De cette manière , on peut exprimer indifféremment les ascen- 
sions droites en arc ou en temps. Ces globes, qui ont l'incon- 
vénient de représenter le ciel comme s'il était vu du dehors**, 
sont pourtant très-utiles pour l'étude de la cosmographie. On 
les monte sur un pied avec deux cercles fixes qui représentent 
l'horizon et le méridien du lieu où l'observateur se suppose 
placé ; le globe lui-même tourne autour d'un axe dont les tou- 
rillons sont portés par le cercle méridien. Tous les systèmes de 
coordonnées sphériques se trouvent réalisés par ce simple ap- 
pareil : les azimuts se comptent sur le cercle horizontal ; les 



* Ascension droite ou Ascensio Recta, d'où le signe A., 
** On en a construit d'assez grands pour que le spectateur pût se placer 
dans«.riDtérieur et regarder les constellations figurées sur la concavité 
de la sphère; de cette manière le tableau du ciel est évidemment plus 
fidèle. 
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hauteurs peuvent être figurées et mesurées à l'aide d'une 
équerre flexible en carton que Ton applique sur le globe en 
appuyant un des côtés de l'angle droit sur le cercle de l'horizon ; 
les plains horaires sont représentés par Tun d'entre eux , le mé- 
ridien ; enfin les ascensions droites et les déclinaisons sont tra- 
cées siu* le globe même. Tous les problèmes cosmographiques 
relatifs aux heures du lever et du coucher des astres, à la du- 
rée de leur apparition diurne sur l'horizon d'un lieu donné , à 
la détermination de l'heure par la hauteur d'une étoile ou du 
Soleil, etc., pourront se résoudre graphiquement à l'aide de 
ce globe et d'un compas. 

Au lieu de globes, on emploie aussi des cartes : telles sont 
la mappemonde céleste (PI. IV.) que j*ai empruntée à l'excellent 
traité de navigation de M. Caillet et la carte de la partie du 
ciel visible sur l'horizon de Paris (Pl.lVôw), que j'ai fait 
exécuter pour cette édition d'après les meilleures données. 
Comme ces cartes sont fondées sur les mêmes principes que 
les cartes géographiques, nous nous bornerons à renvoyer le 
lecteur au chapitre consacré à ces dernières. (Voy. aussi les 
Notes.) 

Constellations. — La description du ciel étoile se réduit es- 
sentiellement, chez les modernes, à la mesure des coordonnées 
sphériques des étoiles ( à l'aide de la lunette méridienne et du 
cercle mural) et aux catalogues oii Ton inscrit ces coordonnées. 
Les globes et les cartes ne sont que des auxiliaires des catalo- 
gues. Les premiers peuples n'avaient ni systèmes de coordon- 
nées, ni globes, ni cartes célestes; ils avaient imaginé un mode 
descriptif extrêmement compliqué , le système des constella- 
tions, pour reconnaître et désigner les diverses étoiles. Les 
étoiles brillantes forment des groupes plus ou moins remar- 
quables où l'imagination crut reconnaître diverses figures , des 
animaux, des hommes, etc. En dessinant, par la pensée , une 
configuration tout autour d'un de ces groupes, une Ourse, un 
Chien, un Scorpion, un Chasseur avec son baudrier et sa mas- 
sue (flg. 34 ), il devenait possible de désigner une étoile en 
disant, par exemple, l'étoile placée dans l'œil du Chien (Sirius); 
les trois étoiles du baudrier d'Orion ; le Cœur du Scorpion (An- 
tarès); la Perle, dans la Couronne; la première étoile qui se 
trouve dans l'effusion du Verseau ; la 3" de la queue de la 
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Grande-Ourse, etc.... En fait, quand on veut se familiariser 
avec Taspect du ciel étoile et apprendre à connsdtre les étoiles, 
c'est encore ce procédé primitif qu'il faut suivre. Plus tard on 
simplifia celte nomenclature en désignant les étoiles de chaque 
constellation , non plus par la place qu'elles occupent dans la 
figure, mais par des lettres de Talphabet grec. Les astronomes 
ont conservé cet usage assez moderne, et désignent encore au- 
jourd'hui les étoiles (visibles à l'œil nu) par une lettre grecque 
jointe au nom de la constellation. Ils pourraient se borner à 
énoncer l'ascension droite et la déclinaison de l'étoile; mais, 
dans une foule de cas, le nom de la constellation et la lettre 
grecque suffisent. On trouvera dans le dernier livre quelques 
autres détails sur les étoiles. Comme elles ne servent guère à 
l'astronome que de points de repère, il suffit d'en déterminer 
les positions avec une grande exactitude , à l'aide des instru- 
ments méridiens, et c'est ce qui a été fait de la manière la 
plus satisfaisante. Il est bon cependant de se familiariser avec 
Faspect du ciel et de connaître les principales constellations, 
surtout les constellations zodiacales dont il sera bientôt ques- 
tion. La marche la plus simple à suivre, pour y parvenir, con- 
siste à chercher sur le ciel même les étoiles marquées sur la 
carte de la PI. IV bis , en commençant par celles qui forment 
autour du pôle des configurations aisées à reconnaître , telles 
que la Grande^Ourse et Cassiopée ; là on n'a point à craindre 
de confondre les planètes brillantes avec des étoiles. De proche 
en proche , on rattache les autres étoiles aux constellations déjà 
connues en se guidant sur des alignements qu'on aura remar- 
qués sur la carte. (Notes.) 

On comprend, à l'inspection de la figure 11 relative à nos 
climats européens , que la voûte étoilée n'est pas entièrement 
visible pour nous. Ceux qui ont la sphère parallèle (les contrées 
polaires, fig. 12), n'en voient que la moitié ; ceux qui ont la 
sphère droite (à l'équateur terrestre, fig. 13), la voient tout en- 
tière. Quant à nous, qui avons la sphère oblique (fig. Il), l'ho- 
rizon NESO nous cache le pôle P' et les étoiles qui circulent 
autour de ce pôle. Les étoiles invisibles pour nous sont celles 
dont la distance au pôle P' est égale à l'arc P'S =PN= la hau- 
teur du pôle visible ; ce sont les étoiles australes dont la dé- 
clinaison égale ou surpasse eS, complément de la latitude. A 
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Paris, toute étoile dont la déclinaison australe ou négative sur- 
passe 4i°10' est in\isible*. 

Pour faire une description complète du ciel étoile, il ne suffit 
donc point d'observer dans nos climats ; il faut encore se trans- 
porter sur l'autre hémisphère terrestre, où se voient d'autres 
étoiles que les anciens ne connurent pas. Cette entreprise a 
été réalisée, dans le dernier siècle, par le célèbre abbé de La 
Caille, qui alla au Cap de Bonne-Espérance pour détermmer, 
de concert avec Lalande (à Berlin), les parallaxes de la Lune 
et de Mars , mesurer un degré de méridien sur le continent 
africain, et déterminer les coordonnées de 10 000 étoiles du 
ciel austral. En neuf mois, Finfatigable astronome parvint à 
terminer ces immenses travaux. 

Le système purement céleste des ascensions droites et des 
déclinaisons va maintenant nous servir à déterminer, à chaque 
instant, la position que le Soleil occupe dans son orbite appa- 
rente. Mais ici il n'est plus permis, comme pour les étoiles, de 
réduire la Terre à un point, centre de la sphère céleste; les di- 
mensions de notre globe ne sont plus évanouissantes, en com- 
paraison des distances du Soleil ou des planètes. De plus , les 
lois du mouvement se rapportent aux centres de ces astres et à 
celui de la Terre, tandis que les observations sont faites à la 
surface du globe, à 6 366 kilomètres du point qui seul obéit aux 
lois de Kepler. Est-il possible , tout en observant à la surface, 
d'obtenir les coordonnées des astres telles qu'elles seraient 
mesurées par un observateur placé au centre? En d'autres ter- 
mes, quelle différence^ quelle parallaxe le transport de l'ob- 
servateur, de la surface au centre de la Terre, introduirait- il 
dans la direction des astres, ou dans la mesure de leurs coor- 
données sphériques? 



* La réfraction peut encore faire apparaître un instant sur l'tioriion de 
Paris les astres qui ont— 41Mi' de déclinaison. 
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CHAPITRE IV. 

PARALLAXE ET DISTANCE DU SOLEIL. — DIAMÈTRE APPARENT, DIAMÈTRE 
RÉEL. — SURFACE ET VOLUME DU SOLEIL. 

Effets de la parallaxe. — Là question qu'il s*agit de résoudre 
est celle-ci : un observateur placé en A (fig. 56), à la surface 
du globe terrestre, voit un astre S dans la direction AS : quel 
changement cette direction subirait- elle si l'observateur se 
transportait en C, centre de la Terre? Ce changement de di- 
rection, cette parallaxe, est évidemment Tangle ASC, formé par 
les deux rayons visuels AS et CS. Or cet angle dépend à la 
fois de la distance CS de l'astre et de sa position par rapport 
à la verticale CA ; en d'autres termes , il dépend du triangle 
ASC, dans lequel nous ne connaissons immédiatement que le 
rayon CA et l'angle SAC supplément de l'angle SAZ, ou de 
la distance zénithale de l'astre S. Ce triangle sera donc déter- 
miné si on connaît un troisième élément , par exemple , la 
distance SC de l'astre à la Terre. Supposons cette distance 
linéaire SC=e2 connue. Nommons z la distance zénithale 
observée ZAS, r le rayon terrestre, et jp l'angle ASC ou la pa- 
rallaxe. Le triangle SAC donne 

r sinp j, V . ^ . 

:5=-T— ^, doù smp ou »=:iSm5, 
e/ sm^ ^ ^ d 

en remplaçant le sinus de p par l'arc p , ce qui est permis 
quand il s'agit de très-petits angles. 

Le problème de ce chapitre est donc résolu si d est 
connu, car la formule précédente nous donnera, dans tous 
les cas possibles , la correction qu'il faut appliquer aux obser- 
vations faites de la surface pour les ramener à ce qu'elles 
seraient , si elles étaient faites au centre même du globe ter- 
restre. 

l"" La parallaxe (comme la réfraction) n'influe point sur les 
azimuts, en admettant, comme nous le faisons ici, que la Terre 
soit sphérique. Toutes les fois qu*un astre parait situé dans un 
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plan vertical, pour un observateur siiué à la surface, il se trouve 
évidemment dans le même plan vertical pour Fobservateur situé 
au centre de la Terre. 

2» La parallaxe (à l'inverse de la réfraction) diminue les 
hauteurs des astres, en ce sens qu'à toute hauteur SAH ou h, 
mesurée à la surface, on doit ajouter la correction 

r r 

jp=^sin «=^cosA, 

pour obtenir la hauteur de cet astre , telle qu*elle serait me- 
surée du centre de la Terre. 

La parallaxe n'influe en rien sur les ascensions droites dé- 
terminées par rheure du passage de Tastre par le plan du mé- 
ridien, car le méridien est un plan vertical. La parallaxe, 
comme la réfraction, n'influe que sur les hauteurs; mais 
celle-ci fait voir les objets plus haut que ne les verrait l'obser- 
vateur dépourvu d'atmosphère, tandis que la parallaxe les fait 
voir plus bas que ne les verrait l'observateur placé au centre 
de la Terre. 

r r 

Le maximum de l'effet parallactique^=^sins=-^cos h , a 

lieu quand ^ = 90® ou A=0°; alors l'astre est à Thorizon, 

en S'. Pour cette position de l'astre , la parallaxe est 

r 
AS'C dont le sinus = ^; c'est ce que l'on nomme 'parallaxe 

horizontale^ P. L'effet parallactique est nul au zénith où 

/)=^sinO* = 0. Là, en effet, des observateurs placés en A 

et en C verraient l'astre dans la même direction. 

Concluons de tout ce qui précède que les hauteurs ou les 
déclinaisons, mesurées dans le plan du méridien, devront tou- 
jours être corrigées de la réfraction moins la parallaxe y quand 
il s'agira d'astres appartenant à notre monde solaire, et de la 
réfraction seulement, quand il s'agira des étoiles. 

Mesure de la parallaxe. — Il nous reste eiicore à détermi- 
ner d ou la distance de l'astre S , qui entre dans la formule 

p=^sin z. Pour cela, il faut mesurer une fois au moins une 

valeur de l'angle p , non pas en se transportant de A en C , ce 
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qui serait impossible, mais de A en B (flg. 66) par exemple, 
d'un hémisphère à l'autre. Soient deux observateurs situés eu 
A et en B, sur un même méridien , comme à Berlin et au Cap 
de Bonne-Espérance. Ces deux observateurs mesurent au même 
instant les distances z et z' de Fastre S à leurs zéniths respec- 
tifs, au moment où il traverse le méridien commun aux deux 
stations. La connaissance du globe terrestre nous fournit l'an- 
gle «p+ç' compris entre les verticales des deux stations*, en 
sorte que le quadrilatère SACB se trouve déterminé. Si on joint 
C et S, on a 

ASC=j)=^sin2; BSC=i)'=:^sin2'; 

et conune la somme des quatre angles de tout quadrilatère est 
360°, on a 



on 



^(sin55-{-sin55')4-?+?'— -s — ^'=0, 



T j5-|->5' — Cp — çp' 

et on en déduit -^ = —r r-^ — Y . 

a sm^-l-sm-s 

Or ^ est le sinus de la parallaxe horizontale P de Tas- 

tre S ; la relation précédente fera donc connaître la valeur 
de d, c'est-à-dire la distance de Tastre S, et sa parallaxe maxi- 

mum j = sm P. 
a 

Cette méthode a été appliquée à la Lune, à Vénus et à Mars, 

par Tabbé de La Caille au Cap, de concert avec Lalaride à 

Berlin , et Wargentin à Stockholm. Les observateurs n'étaient 

pas rigoureusement situés sur le même méridien , ainsi que 

nous l'avons supposé , mais il est facile de tenir compte par le 

calcul de ce peut défaut de coïncidence. C'est ainsi que la pa- * 



* Gel aogle est la somme des latitudes 9 et <p' des deux stations choisies sur 
les deux hémisphères; il s'obtleodrait en mesurant aux stations A et B les 
distances zénithales C et ;' d'un autre astre dont la parallaxe serait insensible, 
d'une étoile, par exemple : on aurait évidemment c + C'=ç + 9'*] 
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rallaxe horizontale et , par suite , la distance de chacun de ces 
astres au centre de la Terre a été déterminée. Nous aurons plus 
d'une occasion de revenir sur cet important sujet, et de signa- 
ler d'autres méthodes indirectes que les astronomes possèdent 
pour arriver aux mêmes déterminations. 

Parallaxe et distance du Soleil. — Comme nous avons ici 

plus particulièrement en vue la théorie du Soleil (ou de la 
Terre), nous nous bornerons à cet astre et nous dirons qu'on a 
trouvé pour sa parallaxe horizontale 8'', 57. Ainsi , quand un 
observateur situé en A voit le Soleil juste à l'horizon céleste , 
un observateur placé en C, centre de la Terre, verrait le Soleil 
à 8", 57 au-dessus du même horizon. Il s'agit maintenant de 
déduire de là la distance d. La figure 65 nous montre que la 
parallaxe horizontale P du Soleil n*est autre chose que l'angle 
AS'C, sous lequel on verrait, du centre du Soleil, le demi-dia- 
mètre de la Terre. Or il est facile de trouver à quelle distance 
im objet dont les dimensions sont connues doit être placé 
pour être vu sous un angle de 1", de 2*^, . . . de 8*^,57. Dans un cer- 
cle dont le rayon est 1, la circonférence est 2Tr= 2X3,1415926 ; 
l'arc de 1" étant la 360x60X60 =1296000» partie de cette 
circonférence, sa longueur linéaire sera 

2X3,1415926 1 



1296000 ""206 265* 

Donc, pour qu'un objet soit vu sous un angle de l'^ il faut 
qu'il soit placé à une distance égale à 206265 fois ses dimen- 
sions ; s'il est vu sous un angle de 2", c'est qu'il est à une dis- 
tance 2 fois moindre, ou de — r — fois ses dimensions. Or le 

rayon r de la Terre est vu, du Soleil, sous un angle de 8",57; 

206265 
donc la Terre est éloignée du Soleil de -^-t=- fois le rayon r ou 

0,0/ 

de 24068 .r. 

Arrêtons-nous un instant sur cette manière de raisonner qui 
reviendra plus d'une fois. Elle est fondée sur ce qu'un arc cor- 
respondant à un très-petit angle peut être pris pour une ligne 
droite, en sorte qu'un objet aô, placé perpendiculairement à 06 
(fig. 57), peut être pris pour l'arc qui mesure l'angle aOb dans 
le cercle dont 06 est le rayon. Si l'angle aOb est de V\ il sera 
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contenu 1 296000 fois dans 360^ pareillement le petit arc ab 
sera contenu 1 296000 fois dans la circonférence 2^x06, c'est- 

2ir t 

De même , si Tangle aOb est de n", le petit arc ab sera con- 
tenu - X 1296000 fois dans la circonférence 2ic X 06, c'est-à- 
n 

Quand il s'agit de la Terre et du Soleil, aft=r, 06=<^, 

o//it^ * ^^^'^ ^.^ A^ ^ ^206266^ 

n=8'',57; par suite r=^^g^Xd, dou =rf-^g^xr= 

24068.r, ainsi que nous l'avons vu. Tant que l'angle aOb sera 
très-petit, on pourra raisonner de la même manière et calcu- 

1er d sans passer par la formule trigonométrique -. = sin P, 
P étant la parallaxe horizontale*. 

Incertitude sur la distanee de la Terre an Soleil. — Il im- 
porte d'avoir une idée nette du degré de précision avec lequel 
on est parvenu à déterminer cette distance d de la Terre au 
Soleil. Il reste encore, de l'aveu des astronomes, ime incerti- 
tude de dz0",04 sur la parallaxe horizontale du Soleil P=8',67 ; 
autrement dit, la seule chose qu'on sache positivement, c'est 
que cette parallaxe doit être comprise entre 8",67 — 0*^,04 et 
8",57-f 0",04, ou entre 8",6S et 8",6l. Donc la distance d est 
comprise, elle aussi, entre 

206265 206265 

ou entre 24181. r et 23956.r. L'incertitude est donc de dz 113 
rayons terrestres, ou de dz 1 rayon du Soleil. 

Si on veut convertir cette distance en mètres, il ne faut pas 
perdre de vue que le rayon terrestre dont il s'agit ici est le 
rayon equatorial de 6 377 398"*, et non le rayon qui répond à la 



* Gela revient d'ailleurs à transformer ainsi cette formule : -, =P sin 1'' = 

a 

Px ; car sin 1" = z-^-^tt » et tant que P reste très-petit, on peut tou- 

jours remplacer sin P par P sin t*. 
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supposition d'une Terre parfaitement sphérique. Quand on part 
du rayon de la Terre dans une mesure aussi délicate, il est 
essentiel d éviter toute erreur sur celte base : Terreur serait 
amplifiée 24068 fois dans le résultat final. D'après ce qui pré- 
cède, la distance de la Terre au Soleil est de 153 493 000 kilo- 
mètres, avec une incertitude de ± 717 000 kilomètres. On voit 
qu'il est bien inutile de pousser plus loin l'exactitude numé- 
rique et d'écrire les chiffres des centaines, des dizaines et des 
unités de kilomètres, quand le chiffre des centaines de mille 
est déjà lui-même si incertain. 

Il est difficile de se faire une idée d'une distance pareille. 
Notre plus grande vitesse de locomotion régulière est d'en- 
viron 60 kilomètres par heure, sur les chemins de fer; en 
marchant constamment avec cette vitesse , il faudrait trois 
siècles et demi pour atteindre le Soleil. Le son parcourrait 
cette distance en 15 ans, s'il y avait entre le Soleil et la Terre 
un véhicule du son tel que l'air atmosphérique. Mais la lumière, 
avec sa vitesse incroyable et pourtant bien constatée , franchit 
cet espace en 8" 18'. 

Rayon « snrftuse et Tolnme du Soleil. — La connaissance pré- 
cise de la distance du Soleil va nous permettre d'en calculer 
le rayon, la surface et le volume. On appelle diamètre apparent 
d'un astre l'angle sous lequel son diamètre réel est vu de la 
Terre. Si on imagine un cône ayant son sommet à l'œil de 
l'observateur en T (fig. 68) et circonscrit au globe solaire, le 
cercle de contact déterminera pour nous le contour apparent 
du disque solaire , et l'angle ATB, compris entre deux généra- 
trices opposées, sera le diamètre apparent du Soleil. Dans le 
triangle rectangle ATS, on connaît TS = 24068r, et l'angle 

ATS = -ATB =16'; on peut donc calculer AS = R, car on 

a^=sinATS, ouR = 24068r.sinl6' = 112r, 

On peut dire encore, en raisonnant comme nous l'ayons fait 
précédemment : un objet R, placé à une dislance de 206265 R, 
est vu sous un angle de 1"; le même objet sera vu sous un 
angle de 960" = 16' s'il est placé 960 fois plus près , c'est-à- 

206265 

dire à une -distance de ^^^ ■ R. Or 960" est l'angle sous lequel 

COfMOGRAPBlI. 1 1 
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nous voyons le rayon R du Soleil, à une distance de 24068r; 

donc 

206265 



960 



R = 24068r; d'où R=112r. 



Il est encore plus simple de remarquer que la parallaxe 8",67 
du Soleil est aussi l'angle sous lequel on verrait, du Soleil, 
le i^yon de la Terre ; c'est le demi-diamèti^e apparent de la 
Terre vue du Soleil, c'est-à-dire d'une distance égale à 24068r. 
Les demi-diamètres réels de deux astres , vus à la même dis- 
tance , étant sensiblement proportionnels de leurs demi-dia- 
mètres apparents *, on a 

R 16' 960 ,,^ 

r 8",57 8,57 * 

Il est parfaitement inutile d'exprimer R en kilomètres; 
nous prendrons désormais pour unité de longueur le rayon 
équatorial r du sphéroïde terrestre. La surface du Soleil est 
environ 12 500 fois plus grande que celle de la Terre, et son 
volume est 1 400 000 fois plus grand. Ces nombres qui assi- 
gnent au Soleil une grandeur énorme , sont basés sur des me- 
sures et des calculs d'une grande simplicité, contre lesquels il 
est impossible d'élever la moindre objection. Si les anciens 
avaient eu des instruments plus précis , ils auraient pu déter- 
miner aussi le diamètre et la parallaxe du Soleil, et ils au- 
raient eu moins de répugnance à adopter le système pytha- 
goricien que Copernic à dû reproduire il y a trois siècles. 
Mais un philosophe excita les huées générales pour avoir sou- 
tenu que le Soleil était aussi grand que le Péloponnèse , et 
le plus beau génie de l'antiquité , Archimède , attribuait au 
Soleil un diamètre 6 fois plus grand seulement que celui de 
la Terre. 

L'observateur peut désormais mesurer à chaque instant les 
coordonnées variables du Soleil, comme s'il le voyait du 



* L'angle ATS élant très-petitcar seulement), le demi -diamètre AS se 
confond sensiblement avec l'arc décrit du point T comme centre; or les arcs 
sont proportionnela aux angles correspondants» 
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centre de la Terre, et déterminer ainsi avec toute la précision 
nécessaire la trajectoire que cet astre parait décrire annuelle- 
ment dans le ciel. 



CHAPITRE V. 

COORDONNÉES DU CENTRE DU SOLEIL. DÉTERMINATION DU FLAN DB 
L'ÉainiQUE. — POINTS ÉQUiNOXiAUX ET SOLSTICUDX ; OBLIQUITÉ 
DE L'ÉCLIPTIQCE ; ORIGINE DES ASCENSIONS DROITES. 

Coordonnées du Soleil. — L'ascension droite et la déclinai^ 
son du Soleil s'obser\'ent, comme celles des étoiles, à Taide de 
la lunette méridienne associée à la pendule sidérale et du 
cercle mural. La seule différence consiste en ce que le Soleil a 
un disque d*un diamètre apparent considérable, tandis que les 
étoiles n'ont point de diamètre sensible. Or, comme les théo- 
ries du mouvement des astres se rapportent toujours à leurs 
centres, c'est le centre du disque solaire dont il s'agit aussi de 
déterminer les Coordonnées. Eyidemment il suffira de mesu- 
rer celles des bords opposés et d'en prendre la moyenne. 
Lorsque le Soleil passe au méridien , les deux bords de son 
image viennent passer successivement par la croisée des fils 
de la lunette ; on note ces instants, et leur demi-somme indi- 
que l'heure sidérale du passage du centre par le méridien, on 
l'ascension droite de ce centre. De même pour les déclinai- 
sons : on observe d'abord la hauteur méridienne du bord su- 
périeur du Soleil, puis celle du bord inférieur; la demi-somme 
de ces deux angles donne la hauteur apparente du centre, 
dont il faut encore retrancher la réfraction moins la parallaxe 
(p. 167), pour avoir la hauteur vraie, et par suite la décli- 
naison. 

Voici le tableau de ces coordonnées déterminées de mois en 

mois: 
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DATES. 


ASCENSION DROITE 
en temps. 


ASCENSION DROITE 
eu arc. 


DÉCLINAISON. 


18S1 

Janvier 24 

Février 24 

Mars 24 

Avril 24 

Mai 24 

Juin 22 

Juillet 22 

Août 22 

Septembre... 23 

Octubre 23 

Novembre. . . 2i 
Décembre. ... 24 


20^42-'34%20 

22 47 40,52 

4 4,10 

4 54 32 ,62 

3 50 21 ,74 

6 4 45,51 

8 4 38,38 

40 3 33,54 

4 4 59 22,84 

43 49 38,67 

45 49 39,91 

47 55 59,45 


303* 8'33'' 

334 47 38 

46 2 

28 38 9 

57 35 26 

90 26 23 

421 9 36 

450 53 23 

479 50 43 

207 24 40 

237 24 59 

268 59 47 


- 


-49^58' 3" 
-40 39 33 

- 658 
-44 44 52 
-20 7 44 
-23 27 24 
-20 22 46 
-44 55 43 
-042 
-44 47 50 

- 20 54 3 
-23 27 46 


Janvier 21 

4852. 


20M4-32",84 


302^53' 4 3" 


— 20® 4 '4 7" 



La première colonne indique Theure sidérale du passage du 
centre du Soleil par le plan du méridien de Paris : c'est l'as- 
cension droite de ce centre exprimée en temps. Elle a été tra- 
duite en degrés, à raison de 15« pour !*•, de 15' pour 1", de 15" 
pour 1% afin d'obtenir les nombres de la deuxième colonne. 
La troisième contient les déclinaisons, lesquelles sont précé- 
dées du signe -|- lorsque le Soleil est au-dessus de Téquateur 
célesle , et du signe — lorsqu'il est au-dessous. On voit que le 
Soleil se trouve, par suite de son mouvement apparent, tantôt 
dans rhémisphère céleste austral , tantôt dans l'hémisphère 
boréal. Il suffit ici de continuer les observations pendant un 
an, car Tannée suivante le Soleil repasse par les mêmes posi- 
tions. 

Pour déduire de ces coordonnées les lois du mouvement 
apparent du Soleil, nous agirons comme nous avons fait 
pour reconnaître les lois du mouvement diurne des étoiles, 
en suivant les variations de leurs hauteurs et de leurs azi- 
muts. 

Plan de Féeiiptique. — Si OU marque sur un globe cé- 
leste (fig. 62) les positions apparentes du Soleil Si,Ss,S3.... à 
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l'aide de ses coordonnées, et qu'on fasse passer une ligne 
continue par les douze pointa ainsi déterminés de mois en 
mois, on trouvera que celte ligne SiStSsS*... est un grand 
cercle de la sphère * ; ce grand cercle porte le nom à^éclip- 
tique. 

Il ne faut pas perdre de vue que, sur la sphère idéale d'un 
rayon arbitraire dont la Terre et l'œil de l'observateur occu- 
pent le centre T, tout point indique une direction, tout grand 
cercle indique un plan passant par le centre T de la Terre , 
tout petit cercle indique un cône de révolution ayant le point T 
pour sommet, tout triangle sphérique répond à un angle triè- 
dre , etc. Cette sphère est uniquement destinée à représenter 
graphiquement les directions où se trouvent les astres vus du 
centre T de la Terre. D'après cela , il faut se garder de consi- 
dérer le grand cercle SiSiSa... comme la courbe apparente 
que décrit le Soleil, mais seulement comme étant, sur la sphère, 
la perspective de cette courbe vue du point T. Si donc la per- 
spective est un grand cercle 'de la sphère, il faut en conclure 
seulement que celte courbe est plane. 

En un mot, Técliptique SiSsSs... désigne seulement le plan 
dans lequel le Soleil se meut en apparence et où la Terre se 
meut en réalité, sans nous rien apprendre sur la longueur des 
rayons menés de la Terre au Soleil , ni sur la nature de la 
courbe décrite. 

Nous avons ensuite h constater un second résultat, à savoir 
que l'orbite apparente du Soleil est décrite en sens inverse 
du mouvement diurne et par conséquent d'un mouvement 
direct. On voit en effet que les ascensions droites du Soleil 
vont en augmentant; or les ascensions droites se comptent 
de l'ouest vers l'est, comme nous l'avons remarqué déjà 
(p. 150), c'est-à-dire dans le sens que les astronomes appellent 
direct. C'est là une première application de la théorie des 
apparences qui vient de nous montrer que si la Terre décrit 



*.En se servant d'une mappemonde céleste, construite dans le système 
stéréographique, on trouvera encore que la courbe des positions apparentes 
du Soleil est un arc de cercle; et comme cet arc viendra couper le contour 
de la carte aux extrémités d'un même diamètre de ce contour, on en con- 
clura que cet arc est la projection d'un grand cercle. 
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en un an, en sens direct , une orbite plane autour du Soleil , 
l'observateur terrestre doit voir le Soleil décrire pareillement 
une orbite plane , d'un mouvement direct , et dans le même 
temps. 

Équlnoxes, solstlees» obliquité de l*éellptlqne. — Un 

plan est déterminé quand on connaît sa trace sur un plan 
iixe pris pour base, et l'angle dièdre formé par ces deux 
plans. De môme, sur la sphère, le grand cercle St SsSs.., 
(fig. 62) sera déterminé par son intersection B ou D avec 
l'équateur, et par Tare de méridien GC ou AH qui mesure la 
déclinaison du point le plus écarté de Féquateur. Si on mène 
par la ligne des pôles NS un plan méridien NGSH perpendicu- 
laire à BD , trace du plan de l'écliptique sur celui de l'équa- 
teur céleste, l'angle dièdre de ces deux derniers plans aura 
pour mesure l'angle CTG ou Tare CG. Voici la nomenclature 
adoptée de toute antiquité pour désigner les diverses parties de 
cette figure ; 

V Le sens HBGD , suivant lequel le Soleil parait se mouvoir 
dans l'écliptique , est le sens direct indiqué par la flèche. 

2"* Le point B où l'écliptique coupe l'équateur, et où le Soleil 
passe de l'hémisphère austral dans l'hémisphère boréal, est le 
point équinoxial de prin^empi; l'instant de ce passage est l'éguù 
noxe de printemps. 

3° Le point opposé D est le point équinoxial d'automne. 

A"" Les points G et H où le Soleil atteint sa plus grande décli- 
naison boréale ou australe (positive ou négative) se nomment 
points solêtieiauw ; les moments où le Soleil atteint ces points 
se nonunent les solstices d'été ou d'hiver. 

ô*" Enfin l'arc CG=:ÂH qui mesure l'angle de l'écliptique 
avec l'équateur céleste se nomme obliquité de Véeliptique. 

Le sens de ces dénominations est facile à saisir. Aux équi^ 
noxes de printemps ou d'automne , le Soleil se trouve dans 
réqualeur céleste et le jour est alors égal à la nuit par toute la 
Terre. Au solstice d'été, sa déclinaison boréale cesse d'aug- 
menter et va commencer à décroître; il semble qu'alors le 
mouvement en déclinaison du Soleil s'arrête, sol stat. De même, 
au solstice d'hiver, la déclinaison australe ou négative atteint 
çon maximvun , et ne varie point d'une manière sensible pen- 
dant quelque temps. Au contraire, aux équinoxes, la déclinai- 
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son du Soleil est nulle , mais c'est à ces époques qu'elle varie 
avec le plus de rapidité d'un jour à l'autre. 

Les constructions graphiques dont nous venons de parier 
feront donc connaître la position du point équinoxial de prin- 
temps et l'obliquité de Fécliptique. Mais comme il est important 
d'obtenir ces deux éléments avec toute Texactitude possible , 
on sent qu'un simple dessin exécuté sur un globe ne suffirait 
pas. Nous allons montrer comment on procède en réalité. 
D'abord il est facile de reconnaître que les observations du So- 
leil faites vers les équinoxes (mars et septembre) sont les plus 
avantageuses pour la déterminaison précise des points où l'é- 
cliptique rencontre l'équateur, mais qu'elles seraient peu pro- 
pres à déterminer l'angle de ces deux plans. Le contraire a lieu 
pour les solstices : vers ces époques (juin çt décembre) , la dé- 
clinaison du Soleil diffère peu de l'arc qui mesure l'obliquité 
de l'écliptique , puisqu'aux solstices même la déclinaison du 
Soleil est précisément égale à l'obliquité ; mais il ne serait pas 
possible d'en déduire avec quelque exactitude la position des 
points équinoxiaux. On se rendra compte de ces distinctions 
purement géométriques en essayant de faire passer un grand 
cercle par deux points voisins, pris sur un globe. Si ces deux 
points voisins sont également distants de l'équateur, l'obli- 
quité des deux cercles s'obtiendra avec exactitude, mais non 
leurs points d'intersection ; si les points donnés sont situés au 
contraire très-près de l'équateur, l'intersection des deux cer- 
cles se trouvera parfaitement déterminée, mais non leur incli- 
naison mutuelle. 

Détermination des points équinoxiaux. — On observe le 

Soleil au méridien le jour qui précède et le jour qui suit Téqui- 
noxe, par exemple, le 20 et le 21 mars. Soient AA' (flg. 63> l'é- 
quateur et SS' l'écliptique qui coupe en B l'équateur. Soient 
encore le point pris sur l'équateur pour origine des ascen- 
sions droites, a la positipn du Soleil sur Técliptique le 20 mars, 
S sa position le 21 . Les observations méridiennes ont donné : 
V Oa et aa, c'est-à-dire l'ascension droite et la déclinaison du 
Soleil, le 20 mars, au moment du passage au méridien ; 2* OA 
et SA, coordonnées du Soleil pour le 21. Les déclinaisons oa. et 
SA étant de signes opposés , le Soleil a dû rencontrer l'équa- 
teur en un point B situé quelque part entre « et A. L'inconnue 
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de la question , c'est Tare OB ou Tascension droite du poiut 
équinoxial de printemps ; elle est facile à déterminer. 

Les observations n'étant séparées que par le faible intervalle 
d'un jour, tous les arcs de la figure oaAS sont nécessairement 
très-petits et peuvent être considérés comme de petites lignes 
droites formant les triangles semblables Bda , BSA ; on aura 
donc la proportion suivante pour déterminer le petit arc «B : 

aB 0L<î aB a9 



BÂ""A nn BA + aB AS + aff* 

Or BA-|-aB~OA — Oa = différence des ascensions droites 
observées le 20 et le 21 ; a? et AS sont les déclinaisons corres- 
pondantes. On calculera donc aB et , en rajoutant à Oa , c'est- 
à-dire à l'ascension droite du Soleil le 20, on aura la valeur de 
l'inconnue OB. Exemple : 

Ascension droite. Déclinaison. 

20 mars 23»» 67« 26%07 — CM 6' 43\3 

21 24 1 4,10 +0 6 57,8 

La proportion précédente devient (en négligeant les signes des 
déclinaisons, parce qu'il a été déjà tenu compte, dans la for- 
mule, de l'opposition de leurs sens ) : 

aB 16M3^3 _ 1003,3 . 

3"38*,03""23'41",1~" 1421, l' 

et on en conclut aB=163',93=2"33%93. En l'ajoutant à 
23** 67"* 26',07, ascension droite Oa du Soleil au! 20 mars, on 
aura enfin OB = 24»» 0" 0%00 ou 0B= 0»* 0" 0',00*. 

Origine des ascensions droites. — L'aSCCnsion droite OB 

du point équinoxial de printemps est nulle, non pas fortuite- 
ment, mais parce que les astronomes ont choisi ce point B pour 
origine des ascensions droites. Ils auraient pu prendre tout 
autre point de Féquateur, par exemple celui qui serait situé 
sur le méridien de quelque belle étoile, de même que les géo- 
graphes ou les marins comptent les longitudes terrestres à partir 

* Les ascensions droites se comptent de 0** à 24*" ou de 0* à 360*, et, dans ce 
sens, 341" équivalent à 0^, de même que 360* équivalent à 0*. 
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des méridiens de leurs capitales. L'arbitraire est ici le même. 
Mais ce qui a décidé tous les astronomes à adopter un même 
point de départ pour les ascensions droites , c'est la nécessité 
d'introduire un nouveau système de coordonnées dont il sera 
bientôt question, système qui a pour plan fondamental Téclip- 
tique. Afin de passer aisément d'un système à l'autre, il a fallu 
adopter une origine commune B (fig. 63) pour les arcs qui se 
comptent sur Téquateur et pour ceux qui se comptent sur l'éclip- 
tique. Ceux-ci se nomment longitudes, tandis que les arcs comp- 
tés perpendiculairement à Técliptique prennent le nom de /a- 
titndes. Il est à regretter que ces désignations risquent d'êlre 
confondues, par les élèves, avec celles. des coordonnées géogra- 
phiques ; mais on doit se rappeler que la longitude et la latitude 
d'un lieu de la Terre sont des coordonnées relatives à l'axe de 
rotation et à l'équateur terrestre, tandis que la longitude et la 
latitude d'un astre sont des coordonnées célestes relatives au 
plan de l'éclip tique. Quoi qu'il en soit, voici la convention re- 
lative à l'origine de ces coordonnées : Le point équinoxial de 
printemps est l'origine commune des ascensions droites comptées 
sur Véquateur et des longitudes comptées sur l'écliptique. 

Lorsque ce point de la sphère céleste passe au méridien d'un 
lieu quelconque, la pendule sidérale de ce lieu doit marquer 
tf^O^O» ; c'est là le commencement conventionnel du jour si- 
déral. A la vérité ce point n'est marqué sur le ciel par aucune 
étoile, et son passage ne peut être observé effectivement, comme 
nous l'avions supposé , avec la lunette méridienne ; mais on 
connaît les ascensions droites des étoiles comptées à parlir de 
ce point, et cela suffît. Par exemple, on sait que l'ascension 
droite de a d'Ândroinède est 0**0"»40',75 comptée à partir du 
point équinoxial du printemps : il est évident que si la pendule 
sidérale marque 0**0""40%75 à l'instant du passage de cette 
étoile, elle aura marqué aussi 0^ 0°" 0* à l'instant du passage du 
point équinoxial. 

Nous venons de voir la preuve que les astronomes ont bien 
déterminé la position du point équinoxial pris pour origine , 
car s'ils s'étaient trompés, nous n'aurions pas trouvé son ascen- 
sion droite nulle. Mais, afin d'éviter jusqu'à l'apparence d'un 
cercle vicieux dans cette matière , nous allons montrer com- 
ment ils s'y sont pris pour obtenir ce résultat, et raisonner dans 
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rhypolhèse où tout serait à commencer en astronomie. Suppo- 
sons donc que l'on ne connaisse ni les coordonnées du Soleil , 
ni celles des étoiles, et qu'on ignore absolument où est le point 
équinoxial dont on veut pourtant faire Forigine des ascensions 
droites. Voici comment on agira. 

Après avoir installé les instruments méridiens , et réglé la 
pendule de manière qu'elle marque 86 400* entre deux pas- 
sages successifs d'une étoile quelconque, on déterminera les 
coordonnées du Soleil et des étoiles en prenant, sur l'équateur, 
un point quelconque pour origine des ascensions droites* Ce 
sera par exemple a d'Andromède, ou plutôt ce sera le point de 
rencontre du cercle de déclinaison de cette étoile avec l'équa- 
teur. D'après cette convention provisoire, la pendule devra 
marquer 0** 0°* 0',00 lorsque a d'Andromède passera au méri- 
dien. Les ascensions droites ainsi obtenues seront toutes af- 
fectées de Terreur commise sur l'origine (fig. 63); elles seront 
toutes trop grandes d'une quantité égale à l'arc OB si l'on 
compte en degrés, ou à -j^ OB si on les compte en temps ; mais 
les observations du Soleil que Ton fera-vers l'équinoxe de prin- 
temps permettront de déterminer cette erreur , et alors on ne 
trouvera plus-^ OBrsO^^O^O-, mais=— tf*0"40%75, qu'il fau- 
dra retrancher algébriquement de toutes les ascensions droites 
provisoires, afin d'en changer l'origine et de les compter, non 
plus à partir de a d'Andromède , niais à partir du point équi- 
noxial désormais connu. Par exemple l'ascension droite pro- 
visoire de a d'Andromède se trouvait naturellement 0** 0"» G* ; si 
on en retranche la correction -i^OB=— 0*»0"40",75, on o\f tien- 
dra 0*" 0" 40',76 pour l'ascension droite de cette étoile comptée 
à partir du point vernal. 

On voit donc que la lunette méridienne associée à la pendule 
sidérale ne peut , à elle seule , faire connaître les ascensions 
droites des astres, mais seulement leurs différences. Cela tient 
à ce que la convention qui en fixe l'origine a désigné le point 
de l'équateur où passe le Soleil, c'est-à-dire le point où le So- 
leil a pour déclinaison 0^0' 0". La détermination de ce point B 
exige évidemment l'emploi du cercle mural. 

Le point équinoxial d'automne joue un rôle équivalent ; il est 
situé à 180* juste de celui du printemps; par conséquent son 
ascension droite doit être 180*" ou 12**. Lorsqu'il passe au mé- 
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ridien, une pendule sidérale bien réglée doit marquer lï'O-O', 
et lorsque le Soleil s'y trouve, il faut que son ascension droite 
soit juste là"" O-V. 



CHAPITRE VI. 

DiTBKHlNATION DB L'âOlIIKOXE. — LONGUBUB DB L'aNNSB TROPIQtIB. 

Année irapiq««. — C'est l'intervalle de temps que le Soleil 
emploie à parcourir son orbite apparente, h revenir à un même 
point quelconque de l'éclipliquc, par exemple au même point 
solsticial ou au même point équinoxial. 11 est essentiel de dé- 
terminer cet élément avec la dernière précision, car, après 
chaque année révolue, le Soleil repasse parles mêmes posi- 
tions, en sorte qu'il suffirait, h la ri^eur, d'avoir observé cet 
astre avec soin, tous les jours d'une même année, pour être 
en état d'assigner la position qu'il occupera à une autre date 
quelconque. 

Dëi«rBiiit«iion d« l'éqninax*. — L'équinose étant le mo- 
ment où le centre du Soleil se trouve dans l'équaleur, en B 
(Gg. 63), à ce moment-là sa déclinaison doit être nulle. Réci- 
proquement, pour déterminer cet instant, il suffirait de me- 
surer continuellement la déchnaison du Soleil lorsqu'elle est 
va devenir nulle, et de saisir ainsi l'heure précise où elle se 
trouve égale à 0. En répétant l'année suivante la même obser- 
vation, on déterminerait de même l'instant de l'équînoxe, et le 
temps écoulé entre ces deux équinoxes serait la longueur de 
l'année tropique , 366 1 jours sidéraux à peu près. 
Dans la pratique il faut modilicr ce procédé ; car, outre qu'il 
, serait difficile cl peu exact de suivre ainsi la déclinaison du So- 
Ëridien, afin de saisir l'instant précis où 
:, il se pourrait très-bien que, pour un 
6, ce phénomène arrivât pendant la nuit 
it pour l'hémisphère opposé. D'ailleurs il 
ïblème de déterminer l'instant de l'équi- 
mbloble h celui de déterminer la position 
du point équinoxial; nous pourrons donc suivre une marche 
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analogue. Le Soleil ayant été observé au méridien , comme à 
Fordinaire, le jour qui précède et le jour qui suit Véquinoxe du 
printemps, soient 9 et S ses positions sur i'écliptique (flg. 63). 
En <y, la déclinaison est australe ou négative; en S elle est bo- 
réale ou positive ; l'époque x où elle a été nulle se trouve donc 
comprise entre les dates t et ^ de ces deux observations. Or , 
vers cette époque, les petits arcs «c et AS varient à très-peu 
près en raison du temps écoulé. On peut donc trouver l'instant 
X où la déclinaison était zéro par une simple interpolation entre 
les deux instants t et ^ où elle était av et AS. Pour cela il suffit 
de partager l'intervalle de temps ^— t en parties proportion- 
nelles aux petits arcs a? et AS. On a ainsi : 

X — T «Ç 



t T Off -|" AS* 

Exemple : le 20 et le 21 mars 1851 , on a observé au cercle 
mural la déclinaison du Soleil, et on a trouvé : 

Heure sidérale. Déclin, du Q- 

Le 20 à 23*» 57~ 26» — 0*16'43",3 

Le 21 1 4 +0 6 57,8 

La prpportion précédente devient : 

a?— 23'' 57" 26» _ 16^43^3 _ 1003^3 
24»" 3" 38' "~23'4i",l "* 1421",!* 

et elle donne a? = 16*» 56™ SO». Ainsi Véquinoxe de printemps a 
eu lieu en mars 1851, entre le 20 et le 21, lorsque la pendule 
sidérale marquait 16** 56" 39* *. 

Longnenp de i*année tropiqne. — Si OU Compare cet équinoxe 
de 1851 avec celui de 1850, la différence entre les deux époques 
sera la longueur de Tannée tropique; on trouverait 366 i 
jours sidéraux , à peu près. Mais on ne pourrait obtenir ainsi 
une grande précision ; il est facile de voir, par la proportion 
précédente, que 1" d'erreur sur les déclinaisons observées 



* Celle dale eicprimée en temps civil répond au 21 mars à h^ 4" du malin. 
T1 est inutile de faire remarquer que les instants t et ( de chaque observation 
sont les heures sidérales des passages méridiens du Soleil , et par conséquent 
ses ascensions droites successives (p. 168). 
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entraînerait une erreur de rrm sur le second membre, et , 

1421,1 ' 

9ÀM 3"'> 38* 

par suite, une erreur de , = 62* environ sur la valeur 

de Xy c'est-h-dire sur l'instant de Téquinoxe. Comme on pour- 
rait commettre une erreur de même ordre sur Féquinoxe pré- 
cédent, il en résulte que la longueur de Tannée ne serait pas 
connue à une minute près. Les astronomes ont employé de 
tout temps un procédé aussi simple qu'ingénieux pour atténuer 
presque indéfiniment ces erreurs inévitables , en les réparlis- 
sant sur un très-grand intervalle de temps. Au lieu de compa- 
rer deux équinoxes successifs , ils choisissent deux équinoxes 
séparés par un grand nombre d'années, 100 ans, par exemple, 
et alors, quand bien même Tintervalle de temps compris ne 
serait déterminé qu'à 60* près par les observations , Tci^reur 
commise sur la longueur d*une seule année serait réduite évi- 
demment à sa centième partie, c'est-à-dire à 0',60, à cause de 
la division par le nombre des années écoulées. C'est ainsi 
que Ton procède en arithmétique quand on veut obtenir le 
quotient de deux nombres à 0,01 ou 0,001 près : la divi- 
sion donnant toujours ce quotient à une unité près, quelle 
que soit la grandeur du dividende, il suffit, pour atteindre 
la précision voulue, de rendre ce dividende 100 ou 1000... 
fois plus grand , et de chercher ensuite le quotient avec le 
degré d'approximation ordinaire, c'est-à-dire à une unité 
près; comme on le divise ensuite par 100 ou par 1000..., 
l'erreur du calcul se trouve aussi atténuée dans la même pro- 
portion. 

On pourrait même comparer Téquinoxe de 1851 à ceux 
qu'Hipparque, le plus grand astronome de l'antiquité, avait 
observés 140 ans environ avant J. C, car c'est à lui qu'est due 
la méthode que nous venons de décrire. On aurait un inter- 
valle de près de 2000 ans, et l'influence des erreurs commises 
sur les deux équinoxes se trouverait ainsi divisée par 2000. Hais 
les erreurs des observations faites à ces époques reculées sont 
encore trop considérables pour pouvoir être suffisamment at- 
ténuées, même par un si grand diviseur ; on trouve de l'avan- 
tage à ne pas remonter au delà des équinoxes déterminés, il y 
a un siècle, par La Caille et par Bradley. 
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On atrouvéainsi 366,242217 jours sidéraux ou366J5^48"47%655 
pour la longueur de Tannée tropique. L'erreur à craindre sur 
ce résultat ne dépasse pas une très-petite fraction de la se- 
conde. 



CHAPITRE VII. 

BFFETS COMBmÈS D£ LA ROTATION DIURNE ET DI LA TRANSLATION 
ANNUELLE DE LA TERRE. — JOURS SOLAIRES VRAIS ET MOYENS. — 
DIVISION ANQENNE DU ZODIAQUE. 

Konvement diurne en Soleil. — Si le Soleil répondait tou- 
jours, comme les étoiles, au même point de la sphère céleste,* 
c'est-à-dire si le mouvement annuel n'existait pas , cet astre 
n'en suivrait pas moins les Ipis du mouvement diurne ; comme 
les étoiles , il paraîtrait tourner de Test à l'ouest autour du 
spectateur, et , à chaque jour sidéral , il passerait une fois au 
méridien. 

Nous avons vu (p. 146 et suiv.) que le mouvement annuel de la 
Terre autour du Soleil ne produit aucim déplacement apparent 
dans les étoiles, mais qu'il a pour effet de faire décrire en appa- 
rence, au Soleil, le cercle entier de Técliptique. Il faut donc con- 
sidérer le Soleil comme étant animé à la fois de ces deux mou- 
vements , l'un diurne , Fautre annuel. Le premier , commun à 
tous les astres, s'accomplit en un jour sidéral, de Testa l'ouest, 
parallèlement à l'équateur; le second , particuUer au Soleil , 
s'accomplit de l'ouest à l'est, en 366 j: jours sidéraux, dans le 
plan de Técliptique. Pour se représenter l'effet résultant de ces 
deux mouvements, il suffit d'imaginer que le Soleil soit placé, 
mais non fixé, sur la surface même de la sphère céleste ; qu'il 
tourne avec elle en un jour, comme les étoiles ; et qu'il che- 
mine en même temps le long de l'édiptique , comme dans une 
rainure , de manière à faire , en un an et en sens inverse du 
mouvement diurne, le tour entier de la sphère *. D sera dans 
le cas des voyageurs qui font le tour du globe terrestre en che- 

* Cette représentation géométrique des apparences produites par le dou- 
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minant en sens contraire du mouvement de rotation : lorsqu'ils 
ont achevé leur voyage , ils se trouvent avoir fait un loiu* de 
moins que la Terre et compter un jour de moins qu'au point de 
départ. De même le Soleil aura fait en un an ou en 366 { jours 
sidéraux un tour de moins que la sphère étoilée ; il aura passé 
366 fois au méridien de l'observateur , tandis que les étoiles y 
passent 366 fois. 

Jours solaires vrais et moyens. — Le jour solaire est l'inter- 
valle de temps qui s'écoule entre deux passages consécutifs 
du Soleil au méridien : donc 365 { jours solaires valent 866 \ 
jours sidéraux"^, ou plus exactement 

365,242217 jours solaires =366,242217 jours sidéraux. 

De là on déduit la valeur moyenne du jour solaire : 

1 jour solaire = 355' 242217 "^^'^^^^^^ ^^^ sidéral, 
ou IJ 3"» 56%556 sid. 

Le jour solaire n'a pas, d'un bout à l'autre de Tannée, une 

ble mouvement de la Terre se trouve parfaitement décrite dans ces vers 
d'Ovide : 

Adde quod assidua rapitur Tertigine cœlum« 
Sideraque alul trahit, oelerique Tolumine torquet. 

Nitor in adverBam : oec me, qui cseiera, Tincit 
Impetas, et rapido contrarius evehor orbi. 

Metam.f II, 70. 

Les connaissances cosmographiques sont réellement indispensables à ceux 
qui veulent avoir llnlelligence complète des poëtes anciens. Ces connais- 
sances étaient fort répandues autrefois. Aujourd'hui la profusion des horloges 
publiques, l'usage universel des montres, les calendriers qu'on publie chaque 
année, les voies dont les pays habités sont sillonnés en tous sens, ete^ ont 
eu pour résultat de dispenser les individus de recourir au ciel à tout instant. 
De nos jours , la science astronomique s'applique encore , et sur une échelle 
bien plus vaste , mais ^ l'ensemble des besoins de la société, et non aux 
détails journaliers delà vie civile. 

* Si cette fraction de jour embarrasse le lecteur, il lui sufiira de foire le 
raisonnement suivant : on comprend bien qu'en un an le Soleil passe au mé- 
ridien une fois de moins que les étoiles, et qu'en quatre ans il y passe quatre 
fois de moins ; donc 4 x (366 1 ) ou 4 x 366 + l jours sidéraux répondent au 
mdme laps de temps que le même nombre entier de jours solaires diminué 
de 4 unités. En divisant par 4, on obtient la relation du texte. On raisonnerait 
d'une manière analogue quelle que fût la finction de jour. 
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durée rigoureusement constante, comme le jour sidéral. La va- 
leur que nous lui assignons ici est donc une valeur moyenne ; 
c'est la durée du jour solaire moyen qui tient le milieu entre les 
durées un peu variables de tous les jours solaires vrais d'une 
même année. 

En négligeant ces légères variations, nous voyons, par ce 
résultat, que le mouvement annuel du Soleil dans Técliptique 
a pour effet de ralentir son mouvement diurne et de retar- 
der de S^ôôsôôô sidér., ou de 4- sidér. environ, le passage 
du Soleil au méridien. Si, par exemple, le Soleil passe aujour- 
d'hui au méridien en même temps qu'une certaine étoile , de- 
main il passera 4" après celte étoile ; après-demain le retard 
sera de 8" et ainsi de suite. Au bout d'une demi-année ou de 
six mois, ce retard accumulé aura produit un demi-jour sidé- 
ral; le Soleil passera au méridien 12 heures après l'étoile; par 
conséquent il se trouvera au méridien inférieur au moment où 
l'étoile passera au méridien supérieur. Après une année révolue, 
le retard sera devenu un jour sidéral entier; le Soleil aura re- 
gagné rétoile; de nouveau il passera en même temps qu'elle 
au méridien, mais après avoir perdu un passage dans Tinter- 
valle. 

Mouvement annuel du Soleil eu déclinaison. — Là se bor- 
nerait l'influence du mouvement annuel du Soleil si Téclip- 
tique était confondu avec l'équateur céleste, car alors la décli- 
naison du Soleil serait perpétuellement nulle. Mais , comme 
l'écliptique fait un angle de 23^28' avec l'équateur, le Soleil 
doit s'écarter plus ou moins de l'équateur dans le cours d'une 
année; sa déclinaison varie incessamment et influe de son 
côté sur le mouvement diurne. Les étoiles décrivent des 
cercles parfaits autour du pôle , parce que leurs distances au 
pôle ne changent pas : le Soleil, dont la distance au pôle varie 
à chaque instant, ne décrit pas de véritables jpara//é/cs diurnes, 
mais les spires d'une espèce d'hélice qu'on pourrait figurer en 
enroulant plusieurs fois un fil sur une zone de la sphère. 
Pour bien saisir ces particularités, il faut se reporter à la fi- 
gure 62 et mettre la sphère en rotation diurne dans Iq sensCBA, 
pendant que le Soleil parcourt lentement l'écliptique dans le sens 
opposé HBG. Le 21 mars, le Soleil se trouve dans Téquateur, 
en B. Ce jour-là son parallèle diurne serait l'équateur même, 
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si sa déclinaison restait nulle toute la journée. Mais en 24 heu- 
res, le Soleil s*ayance sur Fécliptique d'environ 1^ (à raison de 
360» pour 366 \ jours solaires) ; il ne se rétrouve plus en B le 
jour suivant , mais un peu aundessus de Téquateur'^. Â mesure 
qu'il avance vers le point solsticial G, il s'écarte de plus en plus 
de Téqualeur, et les parallèles ou plutôt les spires qu'il décrit 
en vertu du mouvement diurne vont en se rétrécissant. Enfin, 
au solstice , sa déclinaison boréale atteint son maximiun en 6 
et varie à peine pendant plusieurs jours consécutifs, parce que 
Tare de Técliptique qu'il parcourt alors est sensiblement paral- 
lèle à réquateur . Le Soleil décrit donc, à cette époque , un vé- 
ritable parallèle , auquel on a donné le nom de Tropique cé- 
leste du Cancer. 

Après le solstice d'été , sa déclinaison commence à décroître 
et les mêmes phénomènes se passent en ordre inverse jusqu'à 
l'équinoxe d'automne. A cette époque , le Soleil traverse de 
nouveau l'équateur, puis il passe dans Fhémisphère austral où il 
atteint en H le solstice d'hiver. Là encore le Soleil décrit un vrai 
parallèle diurne qu'on nomme le Tropique céleste du Capricorne. 
Sa course annuelle reste donc constamment comprise entre ces 
deux tropiques célestes. 

Les variations du Soleil en déclinaison sont beaucoup plus 
évidentes que ses variations en ascension droite , et ce sont 
elles qui règlent les vicissitudes des saisons. Aussi le mouve- 
ment en déclinaison est-il le premier qui ait frappé les anciens 
peuples. On voit le Soleil monter tous les jours un peu dans 
l'hémisphère boréal , pendant le printemps , et par suite s'éle- 
ver chaque jour, à midi, un peu plus haut dans le ciel. Au 
commencement de l'été, le Soleil semble s'arrêter quelques 
jours (de là le mot de solstice, sol stat\ puis retourner sur ses 
pas, c'est-à-dire se rapprocher de l'équateur (de là le mol tro^ 
pique^ de xpeirco, je retourne). Le signe du Cancer ou de VÉcre- 
visse ^ affecté à la région de l'écliptique où le Soleil se trouve 
alors, est significatif. Les phénomènes analogues de l'hémi- 
sphère austral se passent dans le même ordre. Le Soleil baisse 
de plus en plus à midi chaque jour; il semble descendre dans 

* A ceUe époque, la déclinaison du Soleil varie d'environ i' par heure , 
tandis qu'à Tépoque des solsUces , elle ne varie pas de &" en un Jour. 

COSVOGRAPBII. 12 
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le ciel jusqu'au solstice tf'biver, éppqi^e où $^ distapce ^ l'égua- 
teur cesse de croître, et à partir de laqu^Ue il seip^l^ remonter 
dans le ciel (tropique d\x CçLj^ficùrv^^ aqipiff^ fa))uleux qiU aime 
à monter, à gravir) pour accomplir de pQUveai^ ^es m^Wes 
périodes. C'était mêip^ P^i* rob^err^^ion du phénom^ae ^i 
frappant des solstices, et ppu p^ celqi des ^qu|noi^es, qu^ 
les anciens détermin^eut la longueur de l'^u^u^e , $iTfUat Hip- 
parque. 

Koiiirepiefii »i|ii^e| 9m MPepilw ^«ite. — r Pour suivre le 
mouvement anuuel du Soleil eu ^isçeus^ou droite, il fallait uu 
peu plus d*ftttenliou et d^ pounajpsfince^ astronoHucpes. 

L^ premier indicé en çst 4ouné par le çhai^gemeut eeutir 
nuel d'aspect que le ciel étoile présente, pendant U^ uuil, d'uu 
bout de Tannée h l'autre, te Meil illumine |9^ région du ciel 
où il se trouve; son éclat efface les étoiles et les rend iuvisibl#$ 
à l'œil nu ; mais la région opposée ^st amenée ch^^^ nuit 
sous nos yeu}( par la rotation diurne de la sphère , et (^onim^ 
le Soleil s^ déplace en marchant y^rs Test, il ^nnpiète de 
plus en plus sur les constellations orientales , tandis qu§ 
les constellation^ situées ^ l'ouest du Soleil se dégagent de 
plus en plus de ses rayons. Les premiers observateur^ suir 
yaient la marche annuelle du Soleil en n^^ant les étoiles qui 
se trouvaient visibles le soir, à l'occident^ peu après sou cou- 
cher , ou le matin , ^ l'orient , un peu av^^nt son leyer . Si on 
regarde le ciel plusieurs jours de suile vers le commencement 
de mai , p^r exemple , au point du jour, on voit que le lever 
de la consteUalion du Taureau précède un peu le lever du 5pr 
leil. Au bout d'un mois environ» cette constellation se trpuv^r^ 
beaucoup plus écartée 4u Soleil ; ce sera la constells^tion des 
Gémeaux qui lui aura succédé ^t qui deviendra visible le m^liQi 
à l'orient , un peu avant la naissance du jour. On voit ainsf 
successivement toutes les constellations situées près de TécUpr 
tique se dégager l'une apr^s l'autre 4es rayons dn Soleil, 
comme si elles passaient peu |^ ppu du piel du jour (lans le 
ciel de la nuit*. Or il n'est pas difficile dç reconnaître que c'est 
le Soleil qui s'écarte du Taureau, puis des Gémeauj^ , et ainsi 
de suite, et non les constellations qui s'écartent du Soleil. En 

* Voir la note relaUvfi à la pi. IV bû. 



MOUVEMENT DU SOLEIL EN ASCENSION DROITB. 179 

voyant les étoiles oûnserver entre elles les mêmes distances , se 
lever et 3e coucher toujoiirs aux mêmes points de l'horizon , 
tandis que le Soleil se lève et se couche chaque jour à des 
points différents , on a compris que C' est le Soleil qui marche 
lentement contre le mouvement diurne et s^écarte chaque jour 
des constellations avec lesquelles il se levait précédemment. 

Les premiers pbseryateurs , dépourvus de tout instrument , 
employaient non le méridien , mais l'horizon comme plan de 
comparaison ou de repère; ils notaient soigneusement les le- 
ve^rs et les couchers "^^ comme nous notons lès passages au mé- 
ridien. A Véquateur, au Pérou, par exemple, où )a sphère 
est droite » cette méthode revient à la nôtre , car là Thoriaon 
est un plan horaire comme le méridien; les levers ou les 
aseemionf des étoiles y donnent la mesure de leurs ascenaietts 
droites. Mais, hors de i'équateur terrestre, ces asœnsions 
sant obUques , et pour déduire , des passages des étoiles par 
l'horizon, les coordonnées que nous avcHis nommées ascen- 
sions droites, il faudrait résoudre un triangle aphérique, Il est 
inutile d'ajouter que les observatioi^s faites dans le plan de 
Thorizon ne peuvent être que trèsrgrossièrea et bonnes seule- 
ment pour des époques où la division du cercle en douze par- 
ties égales , de 30^ chacune, suffisait aux besoins de la science. 

signes àm Zfidt«4«e« ^- Lôs anciens reconnurent ainsi que 
le Soleil décrit chaque animée le même cercle, puisqu'il repassa 
eonstamment au milim des mâpi^a étoiles. Us s'attachèrent à 
grouper ces étoiles en constellations distribuées , comme des 
repère^ , le long de récliptique (p|. IV bis), et ils leur donnè- 
rent les noms et lep symboles suivaiUs "^-^ i 

Le Bélier, Le T&areau, Les Gémeaux, Le Cancer, , ■' Le Lion, La Tiergg, 

T V tf e ' Q, ■ 1% 

La Balance, Le Scorpion, Le SagitUâre, LeOapri^me', Le Verseau, Les Poissons. 

^ ngg ^ % t=» K 



* Hs notaient surtout les levers ou couchers héliaques des étoiles, c'est-à- 
dire les époques de Tannée où une étoile se lève ou se eouehe avec le Soleil 
(ou du moins peu de temps ayant ou ^près lui). 

** Vers mnémoniques : 

Sunt Aries, Taurus, Gemini, Cancer, Léo, Virgo 
Libraque, Scorpius, Arcitenens, Caper, Ampbora, Pisces. 
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Chaque constellation était censée répondre à un des douze 
signes ou dodecatémories (douzièmes) de Técliptique , en sorte 
que le Soleil les traversait de mois en mois. Toute la théorie 
du Soleil a consisté longtemps à pouvoir assigner la date à la- 
quelle il se trouve dans un de ces signes. 

Nous reviendrons sur ce sujet à propos de la précession. 

La division de Técliptique en douze signes, portant chacun un 
nom particulier, est tout à fait semblable à celle de la rose des 
vents en seize points, avec un nom propre pour chaque direc- 
tion. Pour exprimer que la longitude du Soleil est de 180^, par 
exemple, on disait : le Soleil entre dans le signe delà Balance. 
Avec le progrès des sciences , ces désignations concrètes ont 
fait place à la nomenclature purement numérale où Ton peut 
subdiviser autant qu'on veut, sans avoir à craindre une compli- 
cation croissante. 

Mais cette réforme ne s'est point opérée d'un seul coup. En 
1760, La Caille disait encore, par exemple : le Soleil est à 8» 51' 
du signe du Cancer, ou : sa longitude est à 8^51' 69. En 1800, 
les symboles avaient disparu ; les signes n'étaient plus qu'une 
première division de la circonférence en douze parties, et De- 
lambre aurait écrit : 3*8^61'. Enfin la même longitude s'expri- 
merait simplement aujourd'hui par 98® 51'. Certaines expres- 
sions tombées en désuétude se rapportent à cette division 
primitive : ainsi on disait autrefois qu'un mouvement s'accom- 
plit contre l'ordre des signes , pour indiquer un mouvement ré- 
trograde. 

Les douze constellations qui répondent aux douze signes oc- 
cupent , sur la sphère , une zone étroite qui porte le nom de 
Zodiaque*. On lui donne 8®^ de largeur de chaque côté de 
Fécliptique, en tout 17«. Les anciens avaient fort bien remarqué 
que les planètes ne s'écartent jamais de cette zone dont le So- 
leil parcourt le milieu. Ce fait tient, comme nous le verrons 
plus tard, à la forme générale du système solaire et à la place 
que nous y occupons. 



* De ^ûSia, les animaux. La plupart des constellations zodiacales figuraient 
des animaux réels ou fabuleux. 
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CHAPITRE VIII. 

PREMIÈRE APPROXIMATION DE LA THÉORIE DU MOUVEMENT ANNUEL, — 
SYSTÈME DES COORDONNÉES ÉCLIPTIQUES (LONGITUDE ET LATITUDE). 
— PREMIÈRE CAUSE d'iNÉGALITÉ DES JOURS SOLAIRES VRAIS. 

Théorie du mouTement annuel. — Si la marche du Soleil 

dans récliptique était uniforme , toute la théorie du Soleil , vu 
de la Terre , se réduirait aux éléments précédents , savoir : 
Fobliquité de Técliptique, la longueur exacte de Tannée et l'ob- 
servation d'un équinoxe ; on serait en état de calculer d'avance, 
pour une époque quelconque, la position que le Soleil doit oc^ 
cuper dans le ciel, c'est-à-dire son ascension droite et sa dé- 
clinaison. Pour le montrer, rappelons d'abord le nouveau sys- 
tème de coordonnées relatif au mouvement de la translation 
de la Terre, système dont il a été question p. J69. Son plan 
fondamental est l'écliptique, son axe est une perpendiculaire à 
ce plan, menée par le centre de la Terre. En voici la comparai- 
son avec le système relatif au mouvement diurne. 

Coordonnées ( Ascension droite. ( Plan fondamental : Téquateur céleste. 

équatoriales. ( Déclinaison ( Axe : la ligne des pôles. 

Coordonnées ( Longitude ( Plan fondamental : Técliplique. 

écliptiques. ( Latitude \ Axe : une normale au plan 

de récliptique. 

L'origine commune des ascensions droites et des longitudes 
est le point équinoxial de printemps. La sphère se trouve par- 
tagée par le plan fondamental de l'écliptique en deux régions : 
les points de celle où se trouve le pôle boréal de l'équateur cé- 
leste ont des latitudes boréales ou positives ; les points de la 
région opposée ont des latitudes australes ou négatives. Le Soleil 
ne sortant jamais du plan fondamental de l'écliptique , sa la- 
titude est toujours nulle. 

Il ne reste donc qu'à examiner comment il est possible de 
calculer sa longitude pour une époque quelconque. Si le Soleil 
parcourt uniformément les Z6Qfi de longitude , comptés sur Té- 
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cliptique , en 366,242217 jours sidéraux , Tare n décrit en un 
jour sidéral sera 

3W 



366,242217 



= 6i'6È'M^. 



Ot l'ôbâei^Valioh hoUS à appris qU*en léil l'èclùinbjtë dU 
prîiitempg à ëU lièU entre te 20 et le 21 ôlârs , lof sqûe la 
pendule sidérale marquait à t^arife 16^ 56* 39*. À cette épbque- 
là, que nous désignerons par t, la longitude du Soleil était 
nulle, et elle a âugttienté depuis $ proportionnélletnetit au 
tetnps, à raison de 58'58",642 = » par joui* sidét^al. 8i donb 
il s'agit de calciller la longitude L du Soleil pour une autre 
époque quelconque f^ il suffira de chercher le notnbré dé 
jbûi's sidéraux écoulée ëiitre t et f et de le multiplier par H^ 
d*où L = n{t'— t). S'il s*ëst écoulé plusieurs années entre t et 
t'y il faudra évideiuttietit les supprittier, puisqU'eliefe correspon- 
dent à des révotutions entières du Soleil, ou à dëd arcs de 360^ 
pour sa lotigitude. 

Oontiaissant la longitude L , il est aisé de passer auk cèor^ 
données équatoriales. Dans la figure 63 ■, ou BSS' représenté 
TéCliptique et BAA' FéquateUr^ Tare B8 est la longitude L 
du Soleil placé eti B ; BA en eët i'asëëtisiôn droite ^ , et 
AS la déclinaison D; l'angle SBA=w=*23^28' est l'obliquité 
de Féeliptique; enfin le triangle sphérique ^A^ rectangle 
en A^ dobue 

taûg A==tangLcos«, et tàng D=±=siti A lahg ia. 

On pourrait de même passer à un autre système de coor- 
données et transformer^ par exemple^ :& et D en azimut et 
hauteur» 

Illégalité Aes léwvtm stilairesi — De ce qui précède, nous pou-^ 
Yons déjà tirer cette conclusion : quand bien môme la longi- 
tude du Soleil cr^trait proportionnellement au temps , il n'en 
serait pas ainsi de son ascension droite^ et^ par suite, les inter- 
valles des passages successifs du Soleil au méridien, c'est-à-dire 
les jours solaires ^ ne seraient pas de même durée. En effet si 
le côté B8=zcL (fig. 63) croît de quantités égales , il n'en peut 
être ainsi du côté BAasA.^ puisque le triangle BSA est sphé- 



TËtoAIE DU SOLEIL : PKËMIÈRB ÀPPROXIHàTIÛN. 183 

riqiie et nôil l*ectilîgtie. Là figure 62 le montre encore mieux : 
Tare de longitude BS*, pris verfe l*équinoxe, étant projeté sur 
Téquatëur, dotine Tare d'aécetlsioti droite BA* plus petit que 
BS* ; tandis que , au solstice , Taré BG est égal â sa projection 
BC , tous les deux étant de 90^. Évidemment la longitude et 
l'ascension droite sont égales quatre fois dans Tannée , car 
elles sont Tune et l'autre de 0^ et de 180^ aux deux équinoxes, 
de 90® et de 270® aux deux solstices. Mais , dans Tintervalle, 
elles cessent d'être égalés, et pèildailt que la longitude croit 
de w=68'68",642 par chaque jour sidéral, l'ascension droite 
augmente d'tmé (}Uatitité tantôt phii faible tantôt plus grande 
que II» Ainsi la dififérenëe L ^ A e&t tiuUe (juatrd foi^ par an 
et atteiiit son maximum entt-e lui équitioxe et un éolstice; 
cette quantité périodique poi4é lé nom de téduttion ô Vé- 
guateur ; son expression se déduit dé la t^elâlioii précédente 
entre L et A. 

Maintenant on peut s'expliquei* facilement comtnent les iné- 
gales variations de l'ascension droite du soleil entraînent 
rinégale durée dès jours solaires. Supposons que le Soleil soit 
en B ( fig. 62 } , au moment où il passé au méridien d*un lieu 
quelconque; Là sphère céleste tournant autour de la ligne des 
pôles dans le sens CBA^ le point B, après un jour sidéral , se 
trouTera de nouveau dans le niéridien du lieu ; mais pendant 
de temps le Soleil aura décrit sur l'écliptlque le petit ai*c BS4*et 
il faudra t[Ue la sphère tourne de Tare BA4 , qui lui cort-éspond 
surl'équateut*^ pour qu'il atteigne de nouveau le niéHdlén du lieu. 
Cet arc BA» où plutôt ^ BA^ est donc senâibleuieut là différence 
entre le jour sidéral et le jour solaire. Le jout* sidéral est constant ; 
doné lé jouf solaire le serait aussi , si Tare BA4 àtait toujours la 
même valeur d*un bout à Tâutre de Téunée ; mais nous venons 
de voir qU'U n'en est rien , que l'ascension droite du Soleil 
n'augmente pas tous les jours de la même quantité. Cette cause 
d'inégalité des jmrB éolairts ^taU n'existerait pas, si Técliptique 
était confondue avec l'équateur céleste , autrement dit , si Taxe 
de dotation du globe terrestre était perpendiculaire au plan de 



* Là grdtideur dé l'arc décrit ea l' est beduebup plus petite que BS4; elle 
ne ûépmm §ahn 1% 
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Torbite que la Terre décrit annuellement autour du Scdeil. Elle 
n'est pas la seule : nous allons voir que le mouvement apparent 
du Soleil sur récliptique n'est pas tout à fait uniforme , comme 
nous Favons supposé dans ce chapitre. 



[ CHAPITRE IX. 

SECONDE APPROXIMATION DE LA THÉORIE DU MOUVEMENT ANNUEL.— MOU- 
VEMENT ELLIPTIQUE. — PÉRIGÉE ET APOGÉE. — LONGITUDE MOYENNE 
DU SOLEIL. — EXCENTRICITÉ DE L'ELLIPSE SOLAIRE. — ÉQUATION 
DU CENTRE. — CALCUL DE LA LONGITUDE VRAIE ET DE l'aSCENSION 
DROITE VRAIE DU SOLEIL. 

MonTement eiuptiqne. — D'après les lois de Kepler, les pla- 
nètes décrivent des ellipses dont le Soleil occupe un foyer; de 
plus, les aires des secteurs elliptiques, que décrit le rayon vec- 
tevr idéalement tiré du Soleil à la planète, croissent propor- 
tionnellement au temps. Si l'orbite de la Terre était un cercle , 
cas particulier de Tellipse où les deux foyers se trouvent réunis 
au centre, les lois de Kepler se trouveraient encore applicables. 
Taire du secteur circulaire décrit dans Turiité de temps serait 
constante , et , par suite , Fangle de ce secteur serait lui-même 
constant. Or dire que le rayon vecteur de la planète décrit des 
angles égaux en temps égaux autour du Soleil , c'est dire que 
le mouvement angulaire réel de la planète autour du Soleil est 
uniforme , et que le mouvement angulaire apparent du Soleil , 
vu de la planète , est uniforme également. La théorie du cha- 
pitre précédent répond donc à ce cas particulier des lois de 
Kepler où l'orbite terrestre serait un cercle dont le Soleil occu- 
perait Je centre, dès lors confondu avec le foyer. Dans la réalité, 
cette orbite est une ellipse, mais une ellipse si peu différente d'un 
cercle , qu'on peut regarder l'hypothèse circulaire du chapitre 
précédent comme une première approximation suffisante dans 
une foule de cas. Il s'agit maintenant de se rapprocher davantage 
de la réalité, en considérant Torbite annuellement parcourue 
par la Terre, non plus comme un cercle, mais comme une 
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ellipse dont nous nous proposerons de chercher la forme et la 
position dans le plan de Técliptique. 

Soient TTT' (fig. 64; l'orbite elliptique de la Terre ; AP le 
grand axe de cette ellipse , son centre , S un des foyers, celui 
que le Soleil occupe. 

Lorsque la Terre se trouve aux extrémités du grand axe, en 
A ou en P , sa distance au Soleil est la plus petite ou la plus 
grande possible : ces deux points A et P se nonunent le périhé- 
lie et V aphélie * ; partout ailleurs le rayon vecteur ST prend des 
valeurs intermédiaires entre SP et SA. Le demi-grand axe de 
Fellipse est OP ou OA ; Texcentricité est OS. Les astronomes 
prennent pour unité de longueur le demi-grand axe ; dès lors 
OP sera représenté par 1 et OS par une fraction égale au rap- 

OS 
port ^. Rappelons que le grand axe AP divise Fellipse en deux 

parties égales et symétriques. 

En vertu de la théorie des mouvements apparents , si la Terre 
décrit une ellipse dont le Soleil occupe un foyer, le Soleil, vu de 
la Terre, paraîtra décrire une ellipse égale, autour de l'obser- 
vateur qui se juge immobile et placé lui-même au foyer de Tor- 
bite apparente. Le seul changement qui résultera de la substi- 
tution des apparences à la réalité, sera un changement de mots : 
périgée au Ûçu de périhélie; apogée au lieu à* aphélie (y^i, Terre). 
Nous pourrons donc continuer à parler le langage des apparen- 
ces , et supposer l'observateur immobile au foyer d*une ellipse 
que le Soleil parcourt en un an dans Técliptique. 

i^onsitade du Soleil.— Si S, S', S'\... (flg. 65) sont les posi- 
tions successives du Soleil dans son ellipse apparente, et BT la 
ligne des équinoxes , les longitudes du Soleil seront les angles 
BTS, BTS', BTS".... formés par les rayons vecteurs ST.... avec la 
ligne des équinoxes. A cause de la première loi de Kepler , ce 
ne sont plus ces longitudes qui croissent proportionnellement 
au temps, comme dans l'hypothèse d'une orbite circulaire, mais 
bien les aires des secteurs BTS,BTS',BTS".... décrits par le rayon 
vecteur. Si les arcs d'ellipse BS, SS', S'S".... sont décrits dans 
le même temps, un jour sidéral par exemple, les aires des sec- 



De icepl, proche, ou àicà^ loin, et de fiXioc» Soleil. 
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leurs ddrf espondânts seront égales , tnais leurs angles ou les arcs 
correspoîidants du cercle de récliptique ne le sëf ont pas : ils Iront 
en diminliailt à liiesilre que lé t'ayon Vecteur s'allongera , à 
rtiësUreqùé lé îSoleil marchët-à vef s Papôgée A. Alnéi, ^ànv dé^ 
terminer la longitude du Soleil à une époqlîë (jUeiëdtl^ilë, ëti 
S" par C3tettiple , il ratidi^â ëdlëuler î i* Paire dit sèctëUt* éllip-. 
tlqUë ÈtW âètm depuis l'éqUinoxe dû pHîitëhipfe ; ^« Fàliglé 
BTS" de ëe éëcteut-. Lé pi^etniër calfcUl est blêtl simple : puisque 
l'airô ërilièrt de l'ellipse est déërîtë eti Utl ati ou ëti éeôJ etivl- 
ron , Faire du seëtëut* cottespoiidatit à l jotif sët-a ^ dé Valide 
totale, et par stilte délie du secteur déct^it en 2, 3, 4;. . jours sera 
double, tritJlê, quadruple... de cette defrtiére quantité. Mais lé 
calcul de l'angle cot*respottdâilt, c'ëst-à^difé de la lotigitiidë du 
Soleil, n'est plus aussi facile , et ne saurait être exposé ici en 
détail ; disons seulement qu'il est nécessaire, pour faire ëe cal- 
cul, de connaître la forme de l'ellipse^ ë'est^à-dlré soft éxcetl* 
tricité, et la position dé sdtl gt-and aie datts le plâft dé l'édip- 
tîque, c*est-à-dirë Tanglë coitipKs etitrè la ligiie des équinoxës 
TB et lé rayoh tP. Cet atigle porte le notn de longitude du pé- 
ripéé. Voilà deUJc hoUreaUx éléments (|tte la théorie dû Soleil 
doit emprunter aux observations. 

i^éâhittu dtt g^Aiia àke ae i* eili^ife hbiai^é. ^ Elle se déduit 
de la propriété que le grand aj(ë PA (fig. 65) pôSëèdé, ft l'ejtùlU^ 
sion dé tonte anlf-e ligné pasàant pat* lé foyer t -, fie dWiset là 

surface de l^ellipsë en deui parties égales. Lés aires des denii 
secteurs PSA, ADP étant égalés , elles doivent êll^e décrites éll 
temps égaux pai* le rayort vêctèui'. Or la surface entière de 
Pellipsé est décrite en Un an ; donc, si à une certaine époque le 
Soleil s*ëst trouvé en t*, Une demi-année après il se trouvera 
en A, à \^(f de distattëë angulaire de sa première position. 
Pour toute àûti^e ligne , telle que BD, passant aussi par lé foyer 
T, les deux secteurs BAD, DPB sont inégaux, et sont par consé*^ 
quent pàrëourus en temps inégaux ; En B et en D, le Soleil 
occupe bien deUit positions diamétralement opposées ; ses lon^ 
gitudes en B et D diffèrent bien de 180^, ëomme en P et en A, 
mais la ligne BD ne partage point Tannée en deux parties 
égales. Ainsi , pour déterminer la position du grand axe de 
l'orbite solaire, il suffit de chercher, dans une série d'observa- 
tions du Soleil , deux positions diamétralement opposées dont 
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les dates diffèrent juste de 6 mois. Par exemple, le !•' janvier 
1851, la lotîgiludè observée du Soleil était de 280^ elle était de 
lOO^' au 2 juillet : voilà deux positions diamétralement opposées. 
Du 1" janvier au 2 juillet il s'est écoulé six mois, ou une demi- 
année ; donc le Soletl se trouvait, à Ces deux époques, aux extré- 
mités du grand axé de sôii orbite. De pliis, les observations 
montrent que la longitude du Soleil augmentait de 61' par jour 
vers le 1" janvier, et de 57' seulement vers le 2 juillet. La plus 
grande vitesse angulaire ayant eu lieu en janvier, il s'ensuit 
que ié Soleil se trouvait à l'extrémité P du grand axe , et sa 
longitude étant* alors de 100^ il en doit être de même de la 
longitude du point P ou du périgée de l'orbite solaire. En 
opérant avec toute Texactitude requise*, on trouve que la 
longitude du périgée est de 280^ 22' 26". 

Détermination de Texcentrleité* — Soient Pd et (t'Â (fig. 65) 

les arcs que le Soleil décrit en un jour quand il est au périgée 
ou à i'apogée : ces arcs étant très-petits, et sensiblement per- 
pendiculaires aux rayons vecteurs qui les comprennent, nous 
poùrrôiis les identifier avec des arcs de cercle décrits du point 
t comme centre, avec les rayons TP = r, TÀ=r', et calculer 
les aires des secteurs elliptiques PTa, a'TA comme s'il s'agissait 
de siinples secteurs circulaires; Nommotts donc ^ et t?' les att-^ 
gles de ces secteuré : ^f^v eV^t'^i)' en iseî^dtit les sutfaces, et, 
en vertu de la première loi de Kepler , nous aurons Tégalilé 

|/^=ir'V ou r^=:ir'^v'i 

Le second foyer de l'ellipse étant en F, on a FA=r et 
TF = 20T = TA— FA =r'—r. Si nous prenons le demi-grand 
axe 0P=^ {r'-\-r) pour unité de longueur, Texcentricité OT, 
que nous désignerons par c j sera ^ (f ' — r) ; v et v' étant connus 
par l'observation du Soleil , ott eti déduira la valeur de è en 
êlithltiâht r et f* efltrd lés tf ois équations du pf eiUiéi* degré 

rv^rrir'v'i?, e==|(r'-:.r), et ^(r+t')==:l. 



* U est évident que les observations méridiennes du Soleil ne se feront 
presque jainais au moment précis où le Soleil se trouve au périgée ou à Tapo 
gée. Poui* trouver les longitudes et les moments correspondants k ces deux 
positions, il faut donc redourir à une interpolation analogue à celle que l'on 
a déjii employée (p; 168 et ITS) ^oor déterminer l'équinoxe. 
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On obtient ainsi e = , _ . Par exemple on trouve, par Tob- 

servation du Soleil, que sa longitude était 

le !•' janvier... 280^ 32' 28% 
le 2 » ... 281 33 39 . 

La différence est 1" 1' ir=3671" : c'est Fangle v décrit en 
un jour par le rayon vecteur du Soleil , vers le périgée. On 
trouve de même que, vers le 2 juillet, c'est-à-dire à l'apogée, 
la longitude du Soleil augmentait de ÔT'IS" = 3433" par jour : 
c'est là la valeur de v\ En substituant ces nombres dans la 
formule précédente, on trouve «=0,016756. La vraie valeur 
est 0,016776. Quant à r et r' , rayons vecteurs minimum et 
maximum, leur valeur est évidemment OP— 0T = 1 — e, et 
0A+0T=l+e, ou 0,983225 et 1,016776*. 

Caleul de la longltade Traie dn Soleil.— Examinons actuel- 



* L'observation du diamètre apparent du Soleil, au l**" janvier et au 2 juil- 
let, fournit une espèce de vérification de ces résultats. Le Soleil étant le plus 
près de la Terre au périgée, c'est-à-dire vers le !•' janvier, son diamètre ap- 
parent doit être alors le plus grand possible ; car le diamètre apparent d'un 
astre , vu de la Terre , est inversement proportionnel à sa distance à la Terre. 
Aux deux époques ci-dessus , la distance étant 1 + e et 1 — e , le diamètre 
apparent doit être 32' : (1 — e) et 32' : (1 + e) ; 32^ étant le diamètre qui répond 
à la àUtanu vw^tnnt 1. On pourrait donc déduire, des diamètres d et d' 
observés à ces époques, la valeur de l'excentricité e par la relation 



d' 1 — e „ . à — dt 



t 



, d'où e = 



!/• 



d 1 + c d + d' 

Les observations faites au cercle mural donnent le diamètre apparent du 
Soleil à toutes les époques de l'année , car la hauteur méridienne du centre 
étant la demi-somme des hauteurs des deux bords, le diamètre vertical de 
l'astre sera la difiTérence de ces hauteurs. On a trouvé ainsi, par de très-nom- 
breuses mesures , 

1" janvier. Soleil périgée . . . d = 32^ 36^,2 = 1966^,2 
2 juillet, Soleil apogée . . . d'=31 30 ,3 = 1890 ,3; * 

et on en déduit, par la formule précédente, e= 0,019019, valeur beaucoup 
trop considérable de l'excentricité. 

Presque toutes les mesures du diamètre solaire sont entachées de certaines 
erreurs qui tendent \ l'amplifier, plus encore en été qu'en hiver. Et comme 
d'ailleurs l'excentricité de l'orbite solaire produit des variations beaucoup 
moins sensibles sur le diamètre apparent du Soleil que sur sa vitesse angu- 
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lement comment, avec ces données nouvelles, on peut calculer 
d'avance la longitude du Soleil pour un instant donné ^'ét 
par suite son ascension droire et sa déclinaison. 

Au moment où le Soleil atteint le périgée P (fig. 66), imagi- 
nons qu'un Soleil fictif parte avec lui du point P et parcoure la 
même orbite d'un mouvement uniforme, avec la vitesse moyenne 
du Soleil véritable. Ces deux Soleils achèveront leur révolution 
et même leur demi-révolution dans le même temps ; ils passe- 
ront toujours ensemble en P et en A. Partout ailleurs ils se- 
ront séparés. La vitesse du Soleil vrai étant plus grande en 
P qu'en A , il commencera par devancer Tautre mobile , en 
s'écartant d'abord de lui de plus en plus , jusqu'à un certain 
point E ; mais sa vitesse diminuant à mesure qu'il se rappro- 
che de l'aphélie , il se laissera peu à peu regagner par le Soleil 
fictif dont la marche est uniforme, et leur écart diminuera 
progressivement jusqu'à l'aphélie A, où ils arriveront au même 
moment au bout de six mois. Les mêmes phases se reprodui- 
ront en ordre inverse dans la seconde moitié de l'ellipse so- 
laire : là le Soleil fictif précède le Soleil vrai, mais ils arrivent 
ensemble à leur point de départ commun P. Cet écart variable, 
tantôt en plus, tantôt en moins, se nomme équation du centre^ 
et dépend uniquement de l'excentricité déjà connue de Tor- 
bite. En calculant l'équation du centre qui correspond à une 
position quelconque du Soleil fictif, et en l'ajoutant algébri- 
quement à sa longitude , on aura donc celle du Soleil vrai. 
Ainsi : 

longitude vraie = longitude moyenne -{- équation du centre ^ 
ou L = M-hE. 

laire , c'est à robservalion de celle-ci qu'il faut s'attacher de préférence pour 
délerminer cet élément. Plus loin, on verra que l'effet maximum de Texcen- 
tricilé a lieu dans la plus grande équation du centre où il atteint , non des 
secondes ou des minutes, mais des degrés entiers. Quand il s'agit de déter- 
miner, par observation, un élément quelconque, il faut, avant tout, et ce 
D'est pas une prescription inutile à vulgariser, rechercher avec soin sur quels 
phénomènes observables l'influence de cet élément se prononce le plus, parce 
que là l'influence des erreurs inévitables de toute mesure se trouve réduite 
au minimum. Jamais Kepler n'eût trouvé ses immortelles lois , s'il eût étudié 
la forme des orbites planétaires autre part que dans les inégalités de la mar- 
che même des planètes* 
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On voit par là comment les astronomes utilisent la théorie 
du mouvement circulaire et uniforme. Le Soleil fictif dont 
nous venons de parler n'est autre chose que celui dont nous 
avons déjà calculé si aisément la longitude , pour un moment 
donné, par la formule n{i' — f) dans laquelle n =x 59' 58^,642 
(p. 182). Ils considèrent cette longitude moyenne, que nous 
désignons ici , non plus par L , mais par M, comme une valenr 
approchée de la longitude vraie , puis ils y ajoutent une correc- 
tion E afin d'obtenir celle-ci. 

AseemsIoM droite vimle eu Soleil. — Quailt à Tasceusion 

droite et à la déclinaison , le ealcul est le même que dans le 
chapitre précédent. Au lieu de projeter sphériquement Tare de 
longitude L sur Féquateur, on prend L pour première approxi- 
mation de Tascension droite cherchée , et on y ajoute algé- 
briquement la réduction à Nquaieur R (p. 183); Ofi a donc 
enfin : 

ascension droite vraie=^lj'\-K=^U'^E -\-K. 

Discutons ces deux corrections périodiques E et R qu'on 
doit ajouter à la longitude moyenne pour avoir TascensioR 
droite vraie du Soleil réel. Nous venons de voir que les deux 
Soleils fictif et réel se rencontrent deux fois par an , au péri- 
gée et à l'apogée : là leur écart est nul, et par suite E = 0. Cet 
écart atteint son ipaximum à deux époques de Tannée ; une 
première fois en E, lorsque le Soleil va du périgée à l'apogée ; une 
seconde fois en E', lorsqu'il va de l'apogée au périgée. Cet écart 
mai^imum est Ift plu3 grande ^q^^tio^ du ceptr^. On pçiit Ist 
déterminer par observatiop , puisque c'est la plus grande diffé- 
rence entre la longitude réelle ou observée du Soleil, et sa lon- 
gitude calculée dans l'hypothèse d'un mouvement uniforme. 
On a trouvé ainsi que la plus grande valeur ^e E) est de 
t^ 65' 20f\& , §t c'est dç^ 14 qu'on a dé4uit rexcefttyioité 
« = 0,01677606. 

Quant à la réduction à Féquateur R, nous avons vu (p. 188) 
qu'elle est nulle quatre fois par an , ai|x équinox'es et ^ux sol- 
stices. La somme des deux corrections R+E jouit de la même 
propriété d'être nulle quatre fois p(|r an ; mais 1^ époques où 
la première est nulle sont altérées par l'addition de la quan- 
tité variable E. A ces quatre époques (15 avril, 15 juin, 11 sep- 
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tpmbre et ^5 décembre;, à peu près) , T^^çei 
égale h I^ Jpîigitu^e moyenne. 

Ainsi l'ascension droite du SoleU se c 
prpportiqnnpUe m temps ( 1^ lpngitu4e w 
plus d'qne partie périodique (E + Jl ) à la 
nom à! équation 4^ tmp^i et qui est nplle q 

Quant h \^ déciiwçwspp, ell^ se dédiiit dp t 




GHÂPITRE X. 

flMPS SOLAIRE IFRAI ET MOTBN. t^ ÉQUATION PU TEMPg. — ORIGINE 
ny JOUR M0T9N» *— LONGITUDES EXPRIMÉES BN TEMPS '. l'bSPÈGE 
DB TSyPS N^T EST POINT SPÉCIFIÉE. 

ëmuB soiadwe moyem. *-< €*6st ta marche diurne du Soleil qui 
règle les alternatives des journées et des nuits , et , par suite , 
tous les travaux humains; c'est donc le jour solaire, non le 
jour sidéral , qui a dû être adopté comme unité fondamentale 
de la mesure civile du temps. Mais comme Fessence d'une unité 
de mesure est Finvariabilité, on a dû choisir, pour cette unité, 
le jour solaire moyen qui est constant, et qui d'ailleura dif- 
fère très^peu du jour solaire vrai, dont la durée varie d'un 
bout à l'autre de Fannée*. 



« Naguère \»s h^flciges étaUi^t f^lée§ su^ le jftur solaire vpai (jusciu^ tsie). 
Hais ceiQpae les horloges ont ^n^ fli^rche pécesseiremeqt uoifpr^Eie, tep4is 
que les joi^rs ^ol^ires vrais ne rpnt pas , U fallail tous les jours allonger ou 
raccourcir le pendule et toucher aux aiguilles afin de les mettre d'accord 
avec le Soleil, ou du «loios de leur faire marquer midi ^ chaque passage du 
S(|Ieil 9u qnéf i4ifiQ- Le eélèbee a^oaome (rai^i^ais Lalaade réclama instam- 
ment Tadoption du jour moyen pour l'usage civil. Malgré quelques mau- 
vaises plaisanteries, son conseil a fini par être écoulé; les horloges publiques 
suivent aujourd'hui le temp^ m^yepi et i| p'es( plu« uéceçs^^e de retoucher 
à chaque inst^t ^ux pendules ^t aux horloges* Maintenant que mille circon- 
et^nee^ de U vie civUcf supposent de U préoision^ par conséquent de l'unifor* 
mité dans la mesure du (emps (les chemins de fer, par exemple), on apprér 
cie mieux toute l'utilité du conseil de Lalande. 
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^OîKjour solaire moyen se divise en 24 heures solaires 
doyennes, l'heure en 60 minutes, la minute en 60 secondes, 
comme pour le jour sidéral. L'heure, la minute, la seconde de 
temps moyen ont donc avec leurs homologues du temps sidé- 
ral le même rapport que les unités principales ; V de temps 
moyen, par exemple, = 1%002739 de temps sidéral (p. 175). 

Les nombreuses applications de l'astronomie à la navigation, 
à la géographie, à la chronologie, etc., ont décidé les astro- 
nomes à adopter eux-mêmes le temps moyen; ils en font 
usage concurremment avec le temps sidéral. La transformation 
de l'un en l'autre s'opère aisément, à l'aide du rapport nu- 
mérique qui vient d'être indiqué. 

Origine eu jour solaire moyen. — Il ne suffit paS de Con- 
naître la durée du jour moyen , il faut encore lui assigner une 
origine. Pour le jour sidéral, nous avons vu que son origine 
est fixée, en chaque lieu, par le passage du point équinoxial 
de printemps au méridien du lieu. On a fait une convention 
analogue pour le jour solaire moyen : le milieu du jour moyen* y 
c'est-àrdire midi moyen^ a lieu quand un point de Véquateur cé- 
leste ^ dont V ascension droite serait toujours égale à la longitude 
mxygenne du Soleil^ passe au méridien. Afin de justifier cette con- 
vention, il faut démontrer : 1* que le jour moyen ainsi déter- 
miné a une durée constante ; 2° qu'il est égal à la moyenne 
des jours vrais pendant l'année. Nous avons vu (p. 163) que le 
jour solaire vrai serait uniforme, si l'ascension droite du Soleil 
augmentait tous les jours de la même quantité : c'est précisé- 
ment ce qui a lieu pour le point de la sphère céleste dont l'as- 
cension droite est égale à la longitude moyenne du Soleil , car 
celle-ci croit tous les jours de la même quantité, elle est pro- 
portionnelle au temps. En second lieu, le point mobile qui 
règle le jour moyen , et qu'on peut appeler le Soleil moyen , 
fait le tour entier du ciel en un an, puisque son ascension 
droite est égale à la longitude moyenne du Soleil , laquelle va- 



* L*usage civil est de placer rorigine du jour à minuit , lorsque le Soleil 
moyen passe au méridien inférieur. Les astronomes , au contraire, font com- 
mencer le jour à midi moyen» c'est-à-dire au passage supérieur du Soleil fictif. 
Il ne peut résulter de là aucun inconvénient, si l'on a soin d'avertir de la 
convention qu'on adopte. 
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rie évidemment de 0° à 360<» dans le cours d'une année. Donc, 
en un an, c'est-à-dire en 366^ jours sidéraux, il aura passé 
au méridien ime fois de moins que les étoiles , absolument 
comme le Soleil vrai fp. 176), et la longueur de Tannée sera de 
366 1: jours moyens. Comme il y a d'ailleurs autant de jours 
vrais que de jours moyens dans l'année , il est évident que le 
jour moyen en est bien la valeur moyenne. 

Équation du temps. — Le point mobile de réquateur (Soleil 
moyen), dont les passages au méridien règlent la succession 
des jours solaires moyens , n'est pas plus visible que le point 
équinoxial dont les passages règlent les jours sidéraux ; il faut 
donc faire pour l'un ce qui a été fait pour l'autre. Nous avons 
remplacé le point équinoxial par des étoiles observables , en 
assignant les heures qu'une pendule de temps sidéral doit mar- 
quer quand a d'Andromède, Sirius, etc., passent au méridien. 
De même nous allons remplacer l'observation impossible du 
Soleil moyen par celle du Soleil réel, en assignant l'heure 
qu'une pendule de temps moyen doit marquer quand le vrai 
Soleil passe au méridien. Il suffit pour cela de rapprocher les 
deux expressions : 

Ascension droite du Soleil vrai = M4-E-fR=M plus l'équation 

du temps* 
Ascension droite du Soleil moyen = M. 

Donc V ascension droite du Soleil vrai est égale à celle du Soleil 
moyen plus V équation du temps. 

Le passage du Soleil vrai par les 24 plan§ horaires équidis- 
tants d'un lieu quelconque détermine les heures vraies; de 
même le passage du Soleil moyen par ces plans horaires déter- 
minera les heures moyennes. On peut donc dire, en général : 

Le temps moyen est égal au temps vrai^ plus V équation du 
temps **. 



* E + R est un petit arc qu'il faut transformer en temps en le divisant 
par 15. 

** De deux astres, ou de deux points de la voûte céleste, c'est celui dont 
l'ascensiou droite est la plus petite qui passe le premier au méridien ou par 
un plan horaire quelconque. Puisqu'on ajoute Téquàtion du temps Ë + H à 

COSMOGRAPHIE. 13 
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On calcule cette quantité périodique , nommée équation du 
temps, pour tous les jours de l'année; en voici le tableau de 
10 jours en 10 jours. 

Seure Qu'une pendule réglée sur le temps moyen doit marquer au 
pasmge méridien du Soleil , ou à midi vrai. 



MOIÉI. 


BATE. 


HEURE 

moyenne 

à midi vrai. 


MOIS. 


DATlS. 


HEURE 

hioyenne 
à midi vrai. 


Janvier 


4 

44 
24 
34 


XII»» plus 
3"54- 
S 44 

44 37 

43 46 


Juillet 


40 
20 
30 


XIl^ plus 
4'"58» 
6 
6 9 


Août 


9 
49 
29 


5 46 
3 27 
50 


Février 


40 
20 


44 33 
44 4 


Mars 


2 
42 

22 


42 25 
9 59 

7 4 


Septembre... 


8 

48 
28 


Xn^moiûS 
2'»22* 
5 52 
9 48 


Avril 


4 
44 

24 


4 
4 6 
XlPmoing 
4 "20» 


Octobre 


8 
48 

28 


42 23 
44 44 

46 4 


Mai 


4 
44 

24 
34 


3 4 
3 50 
3 43 
2 44 


Novembre » . * 


7 
47 

27 


46 44 

44 53 

42 42 




Décembre 


7 
47 

27 
37 


8 22 
3 44 
XII plus 
4«48- 
6 9 


Juin 


40 

20 
30 

1' ■•■■" 


58 

XIP plus 

4" T 

3 44 



l'ascension droite do Soleil moyen pour avoir celle du Soloil vrai , c'eit le 
Soleil moyen qui passe le premier au méridien. Ainsi midi moyen précède 
midi vrai; quand il est midi vrai, Theure moyenne est donc midi plus quelque 
chose. Ge qu'il faut ajouter à l'heure vraie pour avoir l'heure moyenne cor- 
respondante, c'est évidemment la différence d'ascension droite des deux 
Soleils vrai et moyen, c'est l'équation du temps. Donc le temps moyen est 
égal au temps vrai plus l'équation du temps. Il est inutile d'ajouter que cette 
manière de raisonner est indépendante du signe de l'équation du temps : on 
prend ici les mots ajouter et précéder dans le sens algébrique. 
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Quand on n'a pas besoin d'une grande précision , on peut se 
servir plusieurs années de suite de cette table qui a été calcu- 
lée pour 1854. Nous verrons que les éléments de l'orbite so- 
laire ne sont pas totis rigoureusement invariables, comme nous 
Tavons supposé tacitement jusqu'ici : leurs lentes variations , 
jointes aux perturbations planétaires , influent sur l'équation 
du temps, et Ton est obligé de la recalculer tous les ans, d'a- 
près les T&bles du Soleil , pour les épbémérides destinées aux 
marins et aux astronomes. 

Dlfnévttnéefii des longltades gédgra^klqviefei «HLprlmées en 

tenp». -* Ici le genre de temps n'est jamais spécifié. La lon^ 
gitude de Brest, par exemple^ par rapport au méridien de 
Strasbourg ^ est de 48*° 50" ouest ; une pendule sidérale à Stras^ 
bourg doit donc marquer 48"" 58' de plus qu'une pendule sidé^ 
raie à Brest. Si elles sont réglées sur ie temps moyen ^ elles 
doivent encore présenter la même différence. En effet, quand 
il s'agit de temps sidéral , cette manière d'exprimer la diffé- 
rence des longitudes signifie que le point équinoxial de prin« 
temps (ou une étoile quelconque) met 48*° 58' à passer du mért' 
dien de Strasbourg à celui de Brest, tandis qu'il met 24 heures 
sidérales à parcourir tous les méridiens pour revenir au point 
de départ. Or il en est de même du Soleil moyen : il emploie 
24 heures moyennes à faire le tour du ciel, en vertu du mou* 
vement diurno un peu ralenti par sa combinaison avec le 
mouvement aniiuel. Ce Soleil moyen met donc une heure de 
temps moyen à parcourir l'espace angulaire de 15^ qu'une 
étoile parcourt en une heure sidérale; de même il met 48*^ 58' 
de temps moyen à parcourir l'angle de deux méridiens qu'une 
étoile décrit en 48"* 58" sidérales. Ainsi quand on dit que Brest 
est à 48" 58* à l'ouest de Strasbourg, il est inutile d'ajouter la 
qualification de temps sidéral ou moyen. Il est entendu qu'au 
même instant on compte à Strasbourg 48" 58' de plus qu'à 
Brest en temps sidéral , si ce sont des pendules sidérales que 
l'on compare , en temps moyen , si on compare des pendules 
de temps moyen, ou même en temps lunaire (peu usité) si 
l'on veut, pourvu que le jour lunaire moyen, beaucoup plus 
long que les deux autres , soit divisé comme eux en 24 heures 
ou en 86 400 secondes lunaires. 
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CHAPITRE XL 



GNOMONS ET CADRANS SOLAIRES. 



Ces instruments réalisent les deux premiers systèmes de 
coordonnées dont nous avons parlé. Le gnomon donne immé^ 
diatement l'azimut et la hauteur du Soleil : il équivaut au théo- 
dolite. Le cadran donne son angle horaire et sa déclinaison, et 
remplace la machine parallactique. Si, dans ces deux systèmes, 
on matérialise l'axe et le plan fondamental, la direction de 
l'ombre portée par Taxe sur ce plan donnera , dans le premier 
cas, Tazimut, dans le second , l'angle horaire; dans tous deux, 
la longueur de l'ombre sera inversement proportionnelle à la 
tangente de la distance angulaire de l'astre au plan fondamen- 
tal, c'est-à-dire à la tangente de la deuxième coordonnée sphé- 
rique. Ces deux antiques instruments sont fondés sur cette re- 
marque évidente que le plan coordonné passant par l'axe et 
l'astre , est le même que le plan qui passe par l'ombre et Taxe. 
Mais ils ne s'appliquent qu'aux astres portant ombre, au Soleil 
d'abord , ensuite à la Lune. Quelques détails sur ces deux in- 
struments ne- seront pas inutiles au lecteur qui voudra joindre 
un peu de pratique à la théorie. Il est difficile de se procurer 
les instruments dont se servent aujourd'hui les astronomes, 
mais on peut faire un gnomon £^vec un bâton , un cadran avec 
une tige de fer qu'on plante dans un mur exposé au Soleil, et, 
avec l'un des deux, vérifier soi-même les théories précédentes 
dans tous les poinis essentiels. 

Le gnomon. — Soient AB (fig. 66) un plan horizontal, OG une 
tige verticale nommée style^ OF l'ombre solaire portée par cette 
tige à un instant quelconque de In journée. F étant l'extrémité 
de l'ombre *, la ligne FG se trouve être la direction du rayon 

* L'ombre d'un corps qui intercepte les rayons du Soleil n'est jamais 
neltemenl terminée; elle est toujours accompagnée d'une pénombre plus ou 
moins large qui n'existerait pas si le Soleil se réduisait à un simple point 
lumineux. De Ta une inévitable incertitude sur la position de Texlrémité F 
ou du point d'ombre. Ce défaut commun aux cadrans et aux gnomons ne 
peut jamais être entièrement corrigé, même par la disposition delà figure 67. 
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solaire qui rase le sommet du style ; le plan GFO est le vertical 
actuel du Soleil, et l'angle GFO en est la hauteur. Si on mesure 
les deux côtés GO et OF du triangle rectangle GOF, ce triangle 
sera déterminé , et , par suite , la hauteur du Soleil sera con- 
nue. L'angle formé par l'ombre OF avec la méridienne OM pas- 
sant par sera Yazimut du Soleil. 

Traeé de la méridienne du n^nomon. — En Suivant la mar- 
che de l'ombre pendant une partie de la journée, avant et 
après midi , et en marquant sur le plan horizontal les positions 
successives de l'extrémité de l'ombre (le point d'ombre), on 
pourra en tracer la courbe FMF. Du point , comme centre , 
décrivez un cercle qui coupe cette courbe en deux points F, F'. 
Les ombres FO, F'O étant égales, les hauteurs correspondantes 
du Soleil l'étaient aussi ; donc la bissectrice de l'angle F'OF est 
la méridienne cherchée (p. 48), et le plan vertical MOG est le 
méridien*. La ligne MO est l'ombre méridienne, GMO est la 
hauteur méridienne du Soleil. Le moment où l'ombre a at- 
teint la direction OM est celui du passage du Soleil par le mé- 
ridien. Ainsi un gnomon peut remplacer à la fois la lunette 
méridienne, le cercle mural et le théodolite, du moins quand 
il s'agit du Soleil. 

Heure et latitude. — L'azimut MOF et la hauteur OFG du 
Soleil étant mesurés, on en déduira l'heure et la latitude, si la 
déclinaison du Soleil est connue pour l'instant de l'observation. 
Elle l'est toujours, indépendamment des Tables astronomiques, 
à quatre époques de l'année, savoir, aiTx équinoxes, où elle est 
nulle, et aux solstices, où elle e8tdz23<^28'. Mais voyons s'il ne 
serait pas possible de se passer de toute notion antérieure et de 
tirer tout de l'instrument lui-même. 

Obliquité de l^écllptique , latitude du lieu et équlnoxe. — 

Soient (p la latitude du lieu, D la déclinaison du Soleil, H sa 
hauteur méridienne. La hauteur méridienne du Soleil est égale 
à 90® — ? + D, c'est-à-dire au complément de la latitude plus 
la déclinaison , laquelle est positive quand le Soleil est au-des- 



* On suppose ici que la déclinaison du Soleil ne varie pas sensiblement 
dans rintervalle des observations. U convient donc d'attendre, pour les effec- 
tuer, l'époque du solstice d'été ou celle du solstice d'hiver, parce que la dé- 
clinaison du Soleil reste alors sensiblement constante pendant plusieurs jours. 
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sqs de Téquateur, et iiégative lorsqu'il est au-deisimi. ie trian- 
gle GMO donne cette hauteur, soit par une construction grar 

OG 
phique, soit par la formule tangGMO = tangH = yr|v- Si on 

mesure à diverses époques , à Paris , la longueur de Tombre 
méridienne portée par un style de 1»" dd hfiuteur on trou» 
vera : 



9mmmmKsmemmmmmmimmmtmmmmmmBmmmmm;9sstmsmm 



mm 



DATBS. 



Janvier 24 

Février «4 

Mars 21 

Avril., 21 

Mai 21 

Juin 22 



LONOUIUR 

de 
FoiQbre. 



DATB8. 



I 



«»,551 
1 ,696 
4 ,138 
,756 
,548 
,474 



Juillet 22 

Août 22 

Septembre 23 

Octobre 23 

Novembre 22 

Décembre 22 



LONGUEUR 

de 

l'orabPO. 



0«».542 
,764 
4 ,440 
4 ,674 

2 ,696 

3 ,123 



"T* 



La plus grande et la plus petite hauteur méridienne du So- 
leil répondent au solstice d'été et au solstice d'hiver; alors la 
longueur de l'ombre doit atteindre son minimum et son maxi- 
mum. Le tableau précédent prouve que le solstice d'été tombe 
très-près du 21 juin, et le solstice d'hiver très-près du 22 dé- 
cembre. Puisque la hauteur du Soleil ne varie presque pas d'un 
jour à l'autre, à ces époques-là, on peut prendre 0"*,474 et 
3", 123 comme les longueur3 d'ombre correspondantes aux sol- 

OG J" 1" 

stices mômes, et alors la formule tangH==ôg=jp^^ et — -j^ 

donnera, pour hauteur méridienne du Soleil, Ç4^38' et 17^45'. 
n faut en retrancher les réfractions 28'' et 3' 1' relatives à ces 
hauteurs (p. 131), et, en s'en tenant aux minutes, on a, pour 
les hauteurs vraies, 64*^38' et 17M2'. Les déclinaisons du So- 
leil aux deux solstices étant égales à l'obliquité co , mais de si- 
gnes contraires, on a 

64»38' = 90^— 9^-a), 
ir>42'e=90*— <p— M. 



Le complément 90«>— 9 de la latitude de Paris est donc la 
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demi-somme de ces deux hauteurs ; l'obliquité en est la demi- 
différence : 90«— <p=:4lM0', d'où (p=:4S*50' et w=28«38'. ffest 
ainsi qu'observaient Pythéas à Marseille, S60 ans avant J. C, 
et le savant empereur Tchéou-Kong (avec un gnomon de 
8 pieds), à Honanfu, en Chine, 1100 ans avant J. C. C'est en- 
core ainsi qu'on opérait à l'Observatoire de Paris, dans le 
siècle de Louis XIV. 

Maintenant que nous connaissons la latitude <p du lieu de 
l'observation, les hauteurs méridiennes déduites de la lon- 
gueur des ombres pour tous les autres jours de l'année , par la 

formule tang H =. j-^^H^H^^ , „ow8 dqpnerpftt (es 

déclinaisons du Soleil par la formule 90*—<p + D = H. A leur 
tour, les déclinaisons du Soleil nous en donneront l'ascensioii 
droite par la formule tang D = tang AR cos o) , où w est connu. 
Enfin les équinoxes (et par suite la longueur de l'année tropi» 
que) nous seront donnés par les époques où cette déclinaison 
devient nulle. 

Détermlmatlom de l'heure & l*alde du gnomom. — Le passagê 

de l'ombre par la méridienne indique celui du Soleil par le 
méridien. A cet instant il est midi vrai, et l'horloge du temps 
moyen doit marquer l'heure indiquée par la table de l'équation 
du temps (p. 194). Si on n'a point d'horloge, et qu'on veuille sa- 
voir l'heure à tout autre instant de la journée, il faudra, à cet 
instant, mesurer la longueur de l'ombre pour en déduire la hau-» 
teur du Soleil , puis résoudre graphiquement sur un globe, ou 
par la première formule de la trigonométrie ^phérique, le 
triangle dont les sommets sont le pôle P ffig. 18), le zénith Z 
et Tastre A', et dont on (tonnait trois côtés, savoir PZ=59tf-rcp, 
ZA'=90«— H et PA'=90^^D (ce D se conclut de l'ombre méri- 
dienne) ; rinconnu^ est Tangle horaire ZPA' du Soleil. En le 
transformant en temps , h raison de 16^ pour 1^, on aura l'beiire 
vraie; en ajoutant l'équation du temps pour ce jourrlà> on 
aura l'heure moyenne. On peut également utiliser l'azimut fl^ 
l'ombre. 

Pour que ces résultats soient exacts, la surface où les ombres 
se mesurent doit être plane et horizontale : on s'assure qu'elle 
est plane, avec une longue règle en bois bien dressée, et qu'elle 
est horizontale, avec un niveau de maçon , qu'on vérifie lui- 
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même par retournement bout pour bout. Au lieu d'un style 
vertical, on se sert , avec plus d'avantage, d'un poteau portant 
une plaque mince percée d'un trou rond (fig. 67). Le rayon qui 
pénètre par ce trou va peindre sur le sol une petite image du 
Soleil dont on marqué le centre C. Le pied du gnomon est 
donné par un fil à plomb qu'on fait passer par le centre de 
l'ouverture ; la longueur ou la direction de l'ombre est OC. On 
marque la méridienne sur le sol par un trait ineffaçable , et le 
gnomon se trouve construit. Il y en a de très-grands dans plu- 
sieurs églises. 

Courbe dlnrae des points d'ombre. — Le point d'ombre est 

déterminé par la ligne menée de l'extrémité de Tombre au 
sommet du style et aboutissant au centre du Soleil ; pendant 
que celui-ci décrit son parallèle diurne , cette ligne le suit et 
décrit un cône droit ayant pour base le parallèle, et pour axe 
la ligne des pôles , ou plutôt une droite menée par le sommet 
du gnomon parallèlement à la ligne des pôles. La suite des 
points d'ombre est la trace horizontale de ce cône , c'est-à-dire 
une hyperbole , une droite , une ellipse , une parabole ou un 
cercle , suivant les latitudes ou les saisons. Les élèves feront 
bien de discuter cette question , en supposant successivement 
la sphère oblique (France) , droite ou parallèle pour Tobserva- 
teur. 

Gadrams solaires. — La figure 68 représente trois espèces de 
cadrans à la fois, l'équatoriaP, l'horizontal et le vertical. Rien 
de plus simple que leur théorie et leur construction. 

Cmdrmm éqnatoriai. — Soient ÂB une droite parallèle à la 
ligne des pôles , OLT un plan perpendiculaire à AB et paral- 
lèle par conséquent à Féquateur. Plaçons en le centre de la 
sphère céleste. Le système des plans horaires coordonnés aura 
AB pour axe , OLT pour plan fondamental , et si on divise un 
cercle ayant le point pour centre en 24 parties égales (com- 
ptées suivant Tusage civil) XII, I, II, III, etc., le système des 
24 plans horaires équidistants et passant par l'axe AB aura 
pour traces le système des 24 rayons OXII, 01, OU, OUI, ... 
Enfin ce système sera convenablement orienté, si le rayon 



* Ou équinoxial. 
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OXII se trouve dans le méridien du lieu. Le passage du Soleil 
par le plan méridien BOXII détermine l'heure de midi (en 
temps vrai); son passage par les plans horaires suivants déter- 
mine les heures I, II, III ... Si la ligne ÂOB est une ligne ma- 
térielle, elle portera ombre sur le plan OLT; chaque fois que 
le Soleil se trouvera dans un des plans horaires de midi, de 
I heure , de II heures , etc., l'ombre coïncidera avec la trace de 
ce plan et indiquera ainsi l'heure correspondante. Tant que le 
Soleil sera au-dessus de l'équateur ( printemps et été ) , les om- 
bres du style OB seront portées sur la face supérieure du plan 
OLT; lorsqu'il sera au-dessous de l'équateur (automne et hi- 
ver), les ombres seront portées par le prolongement OA du 
style sur la face inférieure du plan OLT. Cette face devra donc 
avoir les mêmes lignes horaires. 

Cadram horIzoMtal et eadran Tertleal. — Les ombres por- 
tées par ÂB (Hg. 68), sur le plan horizontal ou sur le plan 
vertical , seront encore les traces des 24 plans horaires passant 
par ÂB; mais ces traces ne feront plus entre elles des angles de 
15® comme sur l'équateur OLT. 11 est facile cependant de dé- 
terminer ces traces. Qu'on prolonge, par exemple, la ligne OX 
jusqu'à sa rencontre en X avec LT, intersection commune des 
trois plans, qu'on joigne ce point à Â et à B, et on aura les 
traces horizontales et verticales du plan horaire de X heures. 
Quand le centre du Soleil passera par ce plan, l'ombre du 
style AB se trouvera sur AX et sur BX, et marquera l'heiure 
sur ces deux plans tout aussi bien que l'ombre portée sur le 
cadran équatorial. Dans la figure, les trois cadrans marquent 
VIII heures du matin. Au lieu d'un plan vertical , on pourrait 
employer une surface quelconque, aussi singulière qu'on le 
voudra, pour recevoir le style AB et les ombres portées par 
ce style ; il suffirait de chercher les intersections de cette sur- 
face par tous les plans horaires. Alors, il est vrai, les lignes 
horaires ne seraient plus des droites, mais des courbes que 
l'ombre du style parcourrait successivement aux heures indi- 
quées. C'est , comme on voit , une pure question de géomé- 
trie descriptive ; nous nous bornerons à indiquer le tracé des 
lignes horaires pour le cadran horizontal et le cadran ver- 
tical. 
Rabattons le plan OLT sur le plan horizontal en le faisant 
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tourner autour de la trace LT ; la méridienne OXII viendra se 
placer sur la méridienne horizontale AXil, et toutes les lignes 
horaires se rabattront de même sans cesser de passer par leurs 
points de rencontre avec LT. Sur l'épure 69, TV représente 
la ligne de terre TL de la figure précédente ; ATQI et B'XH 
sont les projections du style AB parallèle à la ligne des pôles ; 
toute la question se réduit à trouver sur A'XII le point 0' 
rabattement du point 0. Or OXII (fig. 68) est perpendiculaire 
au côté AB du triangle rectangle BXIIA. Construisons ce trian- 
gle à part sur l'épure (fig. 69) , en prenant L'A' et L'B^ ég^ux 
aux deux côtés de l'angle droit. La perpendiculaire L'O*' sera 
égale à OXII, et en la portant de XII en 0' sur A'B', nous au- 
rons le rabattement du point sur le plan horizontal. Du 
point 0', comme centre , on décrira un cercle qu'on divisera en 
24 parties égales à partir de la méridienne 0*XII ; on prolon- 
gera jusqu'à L'T'les rayons passant par les points de division, et 
on joindra les points de rencontre à A' cl àB'. Les deux cadrans 
seront tracés. Quant aux styles de ces cadrans, on plantera en 
A' ou en B' une flèche de fer ou de cuivre ayant l'inclinaison 
L'A"B" = hauteur du pôle == latitude du lieu, en ayant soin 
qu'elle soit exactement située dans le méridien*. Quand on veut 
tracer un cadran sur un mur vertical , on commence donc par 
chercher la trace horizontale du méridien qui passe par le point 
où on doit planter le style ; puis t)n construit sur le sol un ca- 
dran auxiliaire, afin de déterminer les pieds des lignes horaires 
qu'il faut tracer sur le mur. Si ce mur n'était pas perpendicu- 
laire au méridien , s'il déelinait un peu à l'est ou à l'ouest , 
l'épure serait à peine modifiée ; L'T' serait seulement oblique 
à A'O', et la ligne horaire de midi, sur le mur, c'est-à-dire 
B'XII, no diviserait pas symétriquement l'ensemble des lignes 
horaires. C'est là ce que Ton nomme un cadran vertical décli^ 
nant. Inutile d'ajouter que tous ces cadrans indiquent le temps 
vrai , auquel il faut ajouter Téquation du temps pour avoir le 
temps moyen , et que les heures, autres que midi , sont enta- 

* Assez souvent on met au bout du style une pUque peRcée d*uo trou , 
comme pour les gnomons ; mais toujours la ligne qui joint le centre du trou 
au point de concours des lignes horaires doit être parallèle à la ligpe des 
pôles. 
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cbées 40 petites erreure provenant de la réfraction et de la pa- 
rallaxe du Soleil que Ton a négligées. 



CHAPITRE XII. 

IVÉOÀLITiUI pis JOURNÉES ET DBS NUITS. — VICISSITUDES 

DBS SAISON^. — - CLIMATS. 

Journée. — Lsi journée est l'intervalle de temp^ compris entre 
le lever et le coucher du Soleil. Sa durée est constamment de 
12*'àréquateur; mais plus on s'écarte de Téquateur, et plus la 
longueur de la journée ou de la nuit devient variable d'une 
saison à Fautre. Il ne faut donc pas confondre la journée avec 
le jour solaire qui se règle sur les passages du Soleil au méri- 
dien, et qui dure toujours 24*», même là où cet astre reste des 
mois entiers sans se coucher. 

On peut étudier les questions qui font l'objet de ce chapitre 
sous deux points de vue différents : 1° à la manière des anciens, 
en supposant la Terre immobile et en parlant le langage des 
apparences ; 2° en se plaçant au point de vue de la réalité , et 
en considérant à la fois les deux mouvements de la Terre. 
Dans le premier cas , dont nous recommandons la discussion 
aux élèves , à titre d'exercice , il suffit de suivre les hauteurs 
méridiennes que le Soleil atteint sur im horizon donné, dans 
le cours d'une année, en se rappelant que la déclinaison du 
Soleil varie de —23^28' à +23° 28', et que sa hauteur méri- 
dienne est égale, en chaque lieu, au complément de la latitude 
plus la décUnaison (prise avec son signe) *. Mais il est plus sim- 
ple d'adopter ici la seconde'marche, qui a été employée pour 
la première fois par Copernic, dans son traité JPe Revolutioni- 
bus Orhium cœlestium (1543) ; ici le langage de la réalité est 
encore plus simple que celui des apparences. 



* La question a déjà été traitée, en partie, de cette aianière dans le cha- 
pitre vu. 
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La figure 71 représente les positions principales delà Terre, 
dans son orbite elliptique dont le Soleil S occupe le foyer*. 

Parallélisme de l'axe terrestre. — Le point capital SUT le- 
quel Copernic a basé Texplication de tous ces phénomènes, 
c'est le parallélisme constant de Taxe de rotation de la Terre. 
Nous avons vu déjà que le mouvement de rotation est dans une 
indépendance complète vis-à-vis du mouvement de translation 
annuel ; que celui-ci ne saurait altérer en rien , ni la vitesse du 
premier, ni la direction de Taxe autour duquel il s'effectue. 
C'est ce parallélisme constant que la ligne des pôles, l'équa- 
teur et son intersection avec l'écliptique (ligne des équinoxes) 
conservent dans toutes les positions du globe, qui nous a per- 
mis de les employer comme axe et plan fondamental des coor- 
données sphériques d'ascension droite et de déclinaison : il est 
clair, en efTet, que si ce système changeait de direction dans 
l'espace, par suite du mouvement annuel, il ne pourrait plus 
servir à fixer la position des astres (voyez toutefois le chapi- 
tre XIV). 

En suivant, sur la figure 71 , les positions relatives du Soleil 
et de la Terre , on voit qu'au solstice d'hiver le Soleil est situé 
au-dessous du plan de 1 équateur terrestre prolongé indéfini- 
ment ; sa déclinaison est alors de — 23^28'. L'inverse a lieu au 
solstice d'été ; la dislance angulaire du Soleil au plan del'équa- 
teur (l'angle du rayon vecteur ST avec sa projection surl'équa- 
teur) a atteint son maximum positif de + 23° 28'. Dans les deux 
positions intermédiaires, le rayon vecteur se confond avec la 
trace de Téquateur sur Técliptique, c'est-à-dire avec la ligne 
des équinoxes ; le plan de Téquateur ne passe plus ni au-des- 
sus, ni au-dessous, mais par le centre du Soleil, dont la décli- 
naison est nulle à ces époques. Ces deux positions correspon- 
dent aux équinoxes de printemps et d'automne. 

Dans toutes ces positions , une moitié de la Terre se trouve 
éclairée par le Soleil ; l'autre moitié est dans l'ombre. La ligne 
de séparation d*ombre et de lumière est la courbe de contact 
d'un cône circonscrit à la fois au Soleil et à la Terre ; cette 
ligne est un cercle dont le plan doit être perpendiculaire à la 

* Ce dessin est une perspective de l'orbite terrestre placée horizontale- 
ment et vue par un œil peu élevé au-dessus de son plan. 
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ligne des centres , c'est-à-dire au rayon vecteur ST. A cause de 
la grande dislance des centres, ou plutôt à cause de la petitesse 
de Tangle au sommet du cône circonscrit ^ on peut considérer 
la ligne de contact comme un grand cercle du globe terrestre. 
Cela posé , toutes les questions relatives à l'inégalité des jour- 
nées et des nuits se réduisent à examiner comment ce cercle de 
séparation d'ombre et de lumière partage les parallèles ter- 
restres à diverses époques de Tannée. 

Iméipalltés des Journées et des malts , an solstlee d*été. — 

Considérons d'abord le solstice d'été et prenons pour plan de 
projection un plan passant par la ligne des pôles PF (flg. 71) 
perpendiculairement à Fécliptique. Ce plan coupera celui de 
l'écliptique suivant le rayon vecteur ST» et le globe terrestre 
suivant le méridien qui passe à cet instant par le Soleil. Si on 
projette sur ce plan les divers parallèles terrestres et la ligne 
de séparation d'ombre et de lumière dont le plan est perpen- 
diculaire à ST, tous ces cercles seront représentés en projec- 
tion par des lignes droites (fig. 73). Soient donc ST le rayon 
vecteur, PF la ligne des pôles, ee' la projection de Téquateur; 
Fangle STe mesure la déclinaison solsticiale du Soleil ; il doit 
donc être de 23^ 28'. Le plan du cercle de séparation d'ombre 
et de lumière étant perpendiculaire à ST, sa projection sera le 
diamètre II' faisant avec PP' un angle égal à STc ou à 23*28'. 
Pour marquer siir la figure la projection d'un parallèle quel- 
conque^ celui de Paris, par exemple, il faudra prendre sur le 
méridien , à partir de l'équateur, un arc ep égal à la latitude 
de Paris (ici 6|p = 48®50') et mener par le point p une parallèle 
à ee'. De tous ces parallèles, un seul est coupé en deux par- 
ties égales par le cercle IT; c'est Téquateur dont tous les 
points décriront par conséquent ( en vertu du mouvement de 
rotation de la Terre autour de l'axe PP') la moitié de leur cir- 
conférence diurne dans la partie éclairée par le Soleil, et l'autre 
moitié dans l'ombre de la nuit. II en est toujours de même 
quelle que soit la position du cercle I F, c'est-à-dire quelle que 
soit la position de la Terre par rapport au Soleil. Ainsi, à 
toutes les époques de l'année, les journées sont égales aux 
nuits sur l'équateur, propriété caractéristique qui lui fait don- 
ner quelquefois, par les géographes, le nom de ligne équi- 
nox'iale. Quito, au Pérou > étant à peu près situé sur cette ligne 
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(^ s -^ 00 14') ^ les journées et les nuits y seront constamment 
de 12 heures. 

Mais les autres parallèles sont partagés inégalement par lé 
cercle 1 1'. Au nord de Téquateur, la partie éclairée est plus 
grande que la partie située dans Tombre ; les journées y sont 
[dus longues que les nuits. L'inverse a lieu dans l'hémisphère 
austral» Il est facile d'en déterminer les durées respectives sur 
un parallèle quelconque, pp\ par exemple. Le plan de ce paral- 
lèle coupe celui du cercle 1 1' suivant une droite perpendicu- 
laire au plan du tableau et dont la projection se réduit au 
point k. Si on fait tourner le parallèle autour de son diamètre 
pp' pour le rabattre en np'n'p sur le tableau, cette droite d'in- 
tersection se rabattra en nkn' ; l'arc npn' sera la partie éclairée, 
l'arc fip'n' sera la partie obscui^e du parallèle de Paris. Les 
24 heures du jour seront réparties entre la journée et la nuit 
proportionnellement à ces arcs, à raison de 1^ pour lô^ sur 
chacun d'eux. Or on trouve avec un rapporteur que l'arc npn' 
est de 240^ ; la journée dure donc 16 heures et la nuit 8 heures, 
à Paris, à l'époque du solstice d'été. L'inverse a lieu sur le pa- 
rallèle Tc'it des antipodes de Paris ; le jour y est alors de S*" et la 
nuit de 16*». 

GereiM polaires* — Le cercle II (fig. 73) étant situé tout 
entier dans la partie éclairée, le Soleil ne se couche pas, 
au solstice d'été, pour les habitants des lieux situés sur ce pa-* 
rallèle, dont la lahtude ei ou el=ie'P — PI = Ô0*— 23°28' 
= 66^32'. C'est le cercle polaire boréal ou arctique, Torneâ, 
ville de la Laponie , célèbre par la mesure d'un arc du méri- 
dien que les académiciens français exécutèrent dans le der- 
nier siècle, est située très-près du cercle polaire, car sa latitude 
est +60^51'. A minuit, au solstice d'été, le centre du So- 
leil se trouve à 4l' au-dessous de l'horizon ; mais la réfraction 
horizontale le relève de 34', et comme le demi-diamètre appa^ 
rent du Soleil est de 16', on voit que le bord supérieur est 
élevé de 34' -f 16' — 41' ou de 9' au-dessus de l'horizon. Il fait 
donc jour en plein minuit à Torneâ, le 21 juin^. Hais pour sim- 



* U 86 fait chaque année , dans ces pa|B septentrionaux, ea juin ou ea 
Juillet, un voyage de plaisir au cap Nord, par les bateaux a vapeur de Ham- 
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plifier, nous ne tiendrons compte ici ni de la réfraction ni du 
diamètre du disque solaire. Il y a sur Thémisphère opposé un 
cercle analogue lY, où le Soleil ne parait pas sur Thorizon le 
21 juin (sauf l'effel de la réfraction) , c'est le cerele polaire am- 
iral ou antarctique. 

Voici le tableau de la durée de la journée, au solstice d'été > 
pour tous les lieux du globe compris entre les deux cercles 
polaires. 



I 



LATITUDE. 



0* (y 

46 U 

30 4S 
44 24 
49 2 
54 34 



HémSPHÈtie HÉMISPHÈRE 



boréal. 



42^ 

43 

44 

46 

46 

47 



«ustral. 

44 

40 
9 
8 

7 



LATITUDE. 



58<^r 

64 49 

63 23 

64 50 

65 48 

66 24 
66 32 



HÉMISPHÈRE 

boréal. 



48^ 
49 
20 
24 

t% 
23 
24 



HÉMISPHÈRE 

5 
4 
3 
2 
4 




Pendant que l'hémisphère boréal a ses plus longs jours, l'hé- 
misphère opposé a ses plus longues nuits ; la figure 73 montre 
bien que la partie éclairée d'un parallèle boréal est égale à la 
partie nocturne du parallèle austral correspondant. 

Au solstice d*hiver, les phénomènes Inverses ont lieu ; on \oit 
aisément sur la figure 72 que les parallèles de l'hémisphère 
boréal se trouvent alors situés, par rapport au cercle IT, comme 
Tétaient ceux de l'hémisphère austral au solstice d'été. Pour 
avoir la longueur des journées ou des nuits, à cette époque, il 
suffit donc d'échanger les titres des deux dernières colonnes 
du taMeau précédent. 

Crépnseuie. — On a VU (p. 124) que les crépuscules du matin 
et du soir, qui prolongent d'une manière si notable la durée de 
la lumière diffuse de la journée, sont dus à la présence de l'at- 
mosphère; celui du matin commence et celui du soir finit 
quand le Soleil est abaissé de 1 8° au-dessous de l'horizon. Il 



merfest, etc., afin d'y Jouir du curieux «peetacle d'un toitil de uninuit, dont 
la hauteur au-dessus de l'horizon nord atteint prêt de 6^. 
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est aisé, diaprés cela, d'en tenir compte dans l'épure de la 
figure 73. Puisque le point 1 a le Soleil à l'horizon, ainsi que 
tous les points situés sur le cercle IF, le point ;?' qui en est 
éloigné de W aura le Soleil à 18^ au-dessous de son hori- 
zon, et il en sera de même de tous les points du cercle p'k 
parallèle à IF. Donc la partie de chaque parallèle comprise 
entre ces deux cercles sera plongée, non dans la nuit absolue, 
mais dans le crépuscule du soir ou du matin. On voit même 
que le parallèle de Paris pf/ ne sort pas de la région crépus - 
culaire, en sorte qu'il n'y a pas de nuit, à proprement parler, 
à Paris, vers le solstice d'été : le crépuscule du matin succède 
immédiatement à celui du soir. 

Pour déterminer la durée du crépuscule au solstice d'hiver, 
à Paris (fig. 72), il suffît de [la chercher au solstice d'été sur 
le parallèle inc' (fig. 73). Or la ligne p'A passe à peu près par le 
milieu de inc' ; par conséquent la moitié de ce parallèle est 
dans la nuit pure; il y a donc là 12 heures de nuit pure, et 
comme d'ailleurs la journée représentée par Tare irx y est de 
8 heures, il en résulte que les deux crépuscules comprennent 
ensemble 12*» — 8*» ou 4 heures. 

Du solstice d'hiver au solstice d'été, on voit (fig. 71) que le 
cercle qui sépare sur le globe l'ombre de la lumière se rap- 
proche peu à peu de la ligne des pôles PT, en tournant autour 
de son diamètre IF perpendiculaire à l'écliptique. A l'équinoxe 
de printemps, ce cercle a atteint la ligne des pôles et se con- 
fond avec un m'éridien ; il divise alors tous les parallèles en 
deux parties égales, Tune située dans Fombre, l'autre dans la 
partie éclairée, en sorte que les journées sont alors égales 
aux nuits par toute la Terre. A partir de l'équinoxe, le cercle 
d'ombre et de lumière s'écarte de plus en plus de la ligne des 
pôles, jusqu'au solstice d'été , époque où Fangle de cette ligne 
avec le plan du cercle IF atteint de nouveau son maximum 
de 23*^28'. L'inégalité des journées et des nuits (partout ail- 
leurs que sur l'équateur) va donc en croissant jusqu'au 21 juin. 

Zomes polaires. — Quant aux coutrées polaires, il est facile 
de voir que Fallemative des journées et des nuits ne dépend 
plus de la rotation de la Terre , mais bien de son mouvement 
de translation annuelle autour du soleil. A Féquinoxe de prin- 
temps, le cercle d'ombre IF passe parles deux pôles (fig. 71). 
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A partir de ce moment , le jour commence pour le pôle bo- 
réal P et finit pomr le pôle austral P'. A mesure que la Terre 
avance vers le solstice d'été, le cercle IF s'écarte de plus en 
plus des contrées polaires du nord , mais il les regagne pro- 
gressivement après le solstice. A Féquinoxe d'automne, après 
une illumination continue de six mois, le pôle P se retrouve de 
nouveau dans Fombre et y reste six autres mois jusqu'à Féqui- 
noxe de printemps. 
Voici le tableau de la durée maximum des journées polaires 



LATITUDE. 


DUAÉB 


DÉCLINAISON 




de la journée. 


du Soleil coocbaot. 


ee^as/ 


4 jour 


23*28' 


67 23 


4 mois 


22 37 


69 54 


2 » 


20 9 


73 40 


3 » 


46 20 


78 44 


4 » 


44 49 


84 5 


5 B 


5 55 


90 


6 » 






Là le Soleil reste circumpolaire pendant des mois entiers, et 
s'il finit par atteindre enfin Fhorizon , c'est que sa déclinaison a 
diminué. Le 21 mai, par exemple, la déclinaison du Soleil est 
de + 20* ; il ne se couche pas ce jour-là pour le lieu dont la 
latitude boréale est de 70*. Les jours suivants , sa déclinaison 
augmente ; il se rapproche de plus en plus du pôle ; il reste 
donc a fortiori circumpolaire. A partir du 21 juin, sa déclinai- 
son commence à diminuer, et le 24 juillet elle est redescendue 
à + 20^. Ce jour-là , le Soleil rase un moment l'horizon du 
lieu que nous considérons ici (latit. = 70») et se couche dans 
le courant du jour suivant. Le Soleil est donc resté visible, 
sans interruption aucune, du 21 mai au 24 juillet, c'est-à-dire 
plus de deux mois. Pendant ce temps-là, le parallèle de 70* 
de latitude australe a une nuit de même longueur. On rat- 
tachera aisément ce mode d'explication à ce qui a été dit plus 
haut, si on se rappelle que l'angle variable de la ligne PP' avec 
le cercle ir est précisément égal à la déclinaison du Soleil"^. 

* Tous ces détails deviennent faciles lorsqu'on se sert, pour les expliquer, 
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cài^Mr tf (f itttoi». '^ Si on considéré le globe terrestre ell géfié^ 
rai, on peut dire que la quantité de chaleur que le Soleil lui 
envoie en uû temps donné est toujours là âiêtne , puisqu'il 
IH*é96nte toujours à ses rayotis la nioitié 4e sa sttfface etitière , 
et que la distance des deux astres rèêie à peu près constantes 
Or Tobsefration nous apprend que la température moyenne 
du globe terrestre est stâtionnaire ; elle n*aiigmente ni ne di^ 
minue avec le temps , et cette période de stabilité therinonËé- 
trique » où la Terre est depuis longtemps arrivée ^ parait de- 
voir embrasser une durée considérable. 11 faut donc conclure 
que la Terre perd annuellement, par voie de rayonnement calo- 
rifique, une quantité de chaleur égale à celle qu'elle reçoit du 
SoleiL Mais il suffit de jeter les yeux sur les figures 72 et 73 
pour toir combien la chaleur solaire se trouve inégalement 
distribuée à lâ âùrface du glob#, suivant les latitudes et sui- 
vant les époques de Tannée. 

Deux causes principales (il ne s'agit ici que dé causes pare- 
ment astronomiques) décident de la quantité de chaleur qu'un 
lieu donné reçoit du Soleil : l" l'obliquité sous laquelle les rajons 
solaires viennent frapper le sol ^ 2° la durée de la présence du 
Soleil sur l'horizon. 

Inflneiiee de la hauteur da SoUAl. -^ Si une SUrface SC pré-^ 

sente aux rayons incidents sous un angle variable , il est clair 
que le nombre des rayons reçus sur une étendue donnée est le 
plus grand possible lorsque la surface leur est perpendiculaire, 
et le plus petit possible ou nul quand elle leur est parallèle. 
On démontre aisément , en Physique , que la quantité de cha- 
leur reçue est proportionnelle au sinus de l'angle d'incidence. 
Or cet angle est précisément la hauteur du Soleil sur l'horizon : 
ainsi la chaleur reçue par le sol , en un lieu quelconque y varie 
incessamment avec cette hauteur^ 

Il faut encore tenir compte de Textinction (p. 127) que l'at- 
moi^hère fait subir à tous les rayons de lumière ou de chaleur 

-- '- ■* ■ ' -^« » I ■ - ■ . - ■ . ■ „ T - ; > ■ - ■ ■ . . ■ ■ , - ■ ■ ■ . , - . , - , . , , j . , . , . -^ 

d'un de ces mécanisnies qui figurent le double mouvement de la Terre. J'en 
ai TU de foi^t ingénieux ché2 ttù de no» pfùs habile:^ donstrticteurs de efiro- 
nomètJrM^ M. H. Robert. Cmt qu'H à ïtt$^ùéê p<M» fépf ésettter les raôtive* 
ments relatife de la Terre « de la Lune et du Soleil n'ont paru utiles et 
bienc(»çiig. 
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qui la traversent, extinctioh peu. considérable quand lé Soleil 
est toisin du zénith, mais très-énergi<|ue quand sa hauteur est 
tûMëé En cohcefttrant sur de Tamadou les rayons du Solëi), h 
l'aide d'une petite lentille convexe à court foyer, €to Vallumë 
presque àussitM si Tastre est à une hatiteur hotaible; Emis s'il 
est à quelques degt'és seulement de l'horizon, sci chaleur ne 
suffit plus à produire la dombustien. Quand le Soleil a 40^ dé 
hauteur, l'atnios|)bère laisse passée ehviron ]eê Amx tiers de te 
chaleur solaire; à 91^ oh tV de hauteur^ elle n'eu laisse plus 
passer que la mditié : le reéte est absorbé ou réfléchi vers 
l'espace et se trouve perdu pouif le sè^l et les coiiches d'air oà 
nous vivons. 

SttiÉotitt. — La vicissitude annuelle des saitons y en ttn lieu 
donné, se rattache aux mêmes conditions astronomiques que 
l'inégalité de& Journées et des ilultSy c'est-à-dire à Yincliftaiàon 
de l'axe de rotation de la Terre sur le plan de l'écllptique i et 
au parattélisnie constant que Cet axe conserve dans toutes les 
positions €(ue la Terre ôccUpe. Il en résulte, en effet, qa*sû 
solstice d'été l'hémisphère boréal (figi 73) est elposé plus long- 
temps et moins obliquement aux rayons solaires qu'à l'époque 
du Solstice d'hâvet (flg. 72). L'inverse a lieu pour l'hémisptièré 
austral. Le 21 juin, c'est sur le parallèle boréal CC que les 
rayons solaires frappent perpendiculairement à midi , c'est le 
pôle boréal P qui voit le Soleil, c'est sur l'hémisphère bOréal 
que récent les lohgues journées. Le 22 déeembre, la Terré 
s^est transportée dans la région opposée de son orbite, de l'autre 
côté du Soleilf G'est alors le parallèle austral ce' (fig. 72) dont 
les régions refoiveiit successivement, à midi^ les rayons per- 
pendiculaires du Soleil i k pôle austral est édairé et échauffé, 
tahdis que les longues nuits régnent sur notre hémisphère. 

Puisque la température, en un lieu donné, dépend à la fois de 
l'obliquité des rayons solaires et de la durée de leur action , il 
est évident que te chaleur totcde que la Terre reçoit journelle- 
ment du Soleil doit être ^ à ceâ deux époques , trè^inégdement 
partagée entre les deux hémisphères^ AU solstice d'été, l'hétni-^ 
sidère borésd en reçoit là plus gr&nde portion, te plus petite re^ 
vient à l'hémisphère boréal. Au solstice d'hiver^ les rôles se trou- 
vent interyertls. Il y a daax époques dans l'aânée où les âei»^ 
m^tàé» du globe SMt éffalemeilt far^riséesf et se partagent^ par 
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égales porlions, la somme invariable de chalem* que le Soleil 
envoie à la Terre : ce sont les équinoxes. La températaré doit 
donc tendre alors vers mie sorte de moyenne entre les extrêmes 
des solstices. 

Ce qui vient d'être dit pour les hémisphères est applicable à 
deux parallèles quelconques de même latitude, situés de part 
et d'autre de Téquateur ; Thiver sur Fun se trouve en quelque 
sorte complémentaire de Tété sur Tautre, et deux fois par an 
l'égalité des températures tend à s'y rétablir. 

Telle est la belle et simple explication que Copernic a donnée 
des saisons et de leur étemelle vicissitude. Chose extraordi- 
naire, le parallélisme constant de Taxe, base de cette théorie, 
parut alors une hypothèse hasardée, et comme les machines 
dont on se servait pour figurer le mouvement de la Terre au- 
tour du Soleil ne pouvaient réaliser le transport de Taxe , pa- 
rallèlement à lui-même , sans Faddition d'un mécanisme par- 
ticulier , on croyait élever une objection contre le rénovateur 
de l'astronomie , en disant (c'était le célèbre Tycho Brahé) que 
son système n'était pas aussi simple qu'il le paraissait à pre- 
mière vue, puisque les deux mouvements de rotation diurne et 
de translation annuelle ne suffisaient pas et qu'il en fallait 
un troisième pour rétablir, à chaque instant, le parallélisme 
de Faxe. 

L'objection était une erreur ; le parallélisme de Faxe ou de 
l'équateur se produit de lui-même ; bien loin d'avoir besoin 
d'un secours quelconque pour se maintenir, il faudrait qu'une 
cause extérieure vint agir sur le globe pour que son axe chan- 
geât de direction. Les lois aujourd'hui mieux connues de la 
mécanique ont fait disparaître cette difficulté, et les lunettes 
nous ont fait voir dans le ciel, par le parallélisme constant de 
Fanneau de Saturne , une vérification saisissante du système 
copernicien. 

Époque du BfxJmom et du mlmlmiuii de la température, 

eu uu lieu douué. — Le solstice d'été est Fépoque où Faction ca- 
lorifique du Soleil est la plus grande, mais ce n'est pas Fépoque 
des plus grandes chaleurs de Fanuée ; le solstice d'hiver n'est 
pas celle des plus grands froids. De même le maximum de la 
température de chaque jour a lieu, non pas à midi, au moment 
de la plus grande hauteur du Soleil, mais quelque temps après, 
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à 2^ on 3^ dir soir. La variation annuelle ou diurne de la tem- 
pérature est toujours en retard sur le phénomène astronomique 
qui la détermine. Cela tient à ce que les corps ne se comportent 
pas pour la chaleur comme pour la lumière; il leur faut du temps 
pour s'échauffer, et du temps pour perdre, p?ir le rayonnement, 
la chaleur qu'ils ont acquise peu à peu. Vers le solstice d'été, la 
température du sol va en croissant, parce que chaque jomr ajoute 
alors une nouvelle quantité de chaleur à celle que le sol pos- 
sède déjà et conserve de la veille. Mais plus le sol s'échauffe, plus 
il rayonne abondamment vers Tespace, en sorte qu'il faut tenir 
compte à la fois de ce qu'il gagne en s'assimilant, pour ainsi dire, 
la chaleur du Soleil , et de ce qu'il perd, le jour et la nuit, par 
rayonnement. Or, au solstice d*été et pendant les jours sui- 
vants, les gains journaliers l'emportent encore sur les pertes; 
la température doit donc continuer à croître. Plus tard l'in- 
tensité toujours croissante du rayonnement finit par contre- 
balancer les accroissements diurnes de chaleur ; le maximum 
de température se trouve atteint un mois après le solstice, état 
qui durerait indéfiniment si l'une des influences contraires 
ne venait à décroître. Déjà , en effet , le Soleil ne monte plus 
aussi haut sur Thorizon, les jours ont diminué , les nuits aug- 
mentent de plus en plus, les gains journaliers de chaleur dé- 
croissent et le refroidissement prend le dessus jusqu'au solstice 
d'hiver. Ici, mêmes phénomènes, mutatis mutandis; le mi- 
nimmn de température se produit après le solstice, dans le 
mois de janvier. 

Des causes non astronomiques, telles que la présence de 
l'atmosphère, l'altitude, la répartition des terres et des eaux "", 
les vents, les chaînes de montagnes et même les courants de la 
mer, modifient puissamment la marche des températures an- 
nuelles. L'étude de ces causes est du ressort de la météorologie. 

Climats. — Le climat d'un heu, c'est, d'une part, la tempéra- 
ture moyenne de l'année en ce lieu, d'autre part, c'est la diffé- 
rence plus ou moins marquée entre ses étés et ses hivers. 11 y a les 
climats chauds et les climats froids; puis les climats tempérés; 
il y a aussi les climats excessifs , où l'été est très-chaud et l'hiver 

10 

* Voyez sur la figure 45 l'opposition si tranchée qui existe à cet égard entre 
deux moitiés du globe. 
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trèc-froid. L*étude complète de la distribution des teiiq>ératiirfls 
iqoyennes , estivales et hibernales n^appartient pas à la Cosmo- 
graphie ; mais elle^mprunte à notre science les données fon- 
damentales qui se réduisent, comme il a été dit, à la hauteur 
méridienne du Soleil et à la longueur du jour, k ce point de 
vue, le tableau de la page S07 coqtiendra toute la théorie cosmo- 
graphique des climats si on inscrit , à côté de chaque latitude , 
les plus grandes et les plus petites hauteurs méridiennes cpie 
le ^leil 7 atteint dans Vannée. Par exemple : 



L4fIT|JDB. 

• 


PAUTJHJR néEIBIBNNB 

do Soleil. 


BUBi&B 

de IfL prés^Qce du 8»l«ii 
SOI' rborizoq. 


^' \2S88 


Maximum. 
90*» 0' 


MiDimum. 
66*^32' 


Maximum. 

42 heures. 


Minimom. 
42 heures. 


00 


i6 56 


43 » 


44 » 


2.. 48ÔO?a^8. 


S4 3S 


47 A2 


46 » 


8 « 


, { 66 52 
^' 00 


W38 
23^8 



— 23*^8' 


24 9 

^ssssBassaBsas 


» 



C^ tableau conjpte pour \qs deux hiÉmîspbères. Oji voit qu'^ 
y a dans chacun d'eux une 2;one , comprise ^utre Féqu^teur et 
le parallèle terrestre de 23^ 21^' de latitude , pu le Splei} atteint 
deux fois par an * le zénith (hauteur méridienne de W), 

Ces deux ?ones réunies portent le ppm 4e zor^ forrid^ ou 
tropicale. I^e Soleil y est toujours ik naîdij très-élevé sur l'ho- 
fifon, car sa bauteiir mériçJien^p pe varie, d'un bout ^ l'autre 
de Tannée, que de 90" ^ 46^ 66'. L^ \l n'y ^ pas 4'hiver et d'été 
proprement dits, mai^ eu général \me saison des pluies et 
une saison de sécj^eres^e. Les ^mx p^irftllèles terrestres de 
:;t 23^28' de latitude séparent }a régfpn où le Soleil atteiut 
le zénith, de celles où ^ l^ut^W r^ste tpujours ^u- dessous 
de W. 

Puis vieut la zone tempéréf i^^r l'un et Tautre hémisphère) 



* Excepté sur lef deux panallèles êxtrèmet{ là le 6ele|l ne passe au lénith 
qu'à Tun des solsUces. 



oà la WKéience des saiisons se prononce beaueoup pkis pour 
une dôidile raison t d abord parce que le^ hauteurs méridiennes 
du Soleil y diffèrent dayantage de l'été à rhiyer; ensuite parce 
qu*une même variation de hauteur produit d'autant plus d'ef- 
fet, sur Textinction atmosphérique, qu'elle s'opère plus près de 
rborizon. Au^si l'opposition des deux saisons extrêmes de* 
¥ient^lle plus tranchée, à mesure qu'on s'avance vers le cercle 
polaire ; les animaux et les végétaux doivent s'accommoder h 
ces vicissitudes et en porter l'^npreinte inconnue dans la zone 
précédente. 

Enfin la zone glaeiale eommenee au earele polaire et s'étend 
jusqu'au p61e. Voici conunent la surface du globe se trouve 
répartie entre eas cinq zones * : 

JJB.l.ilBUBB 

des paprallèles extrêmes. Superficie. 

Zone glaciale, de4-9(f 0' à -f 66*32' 0,04 

Zone tempérée, de + 6Q 32 à -}- 23 28 0,26 

Zone torride, de -f 23 28 à'— 23 28 0,40 

Zone tempérée, de — 23 28 à — 66 32 0,26 

Zone glaciale, de — 66 32 à — 90 o,04 

Surface de la Terre entière 1 ,00 

Inflnenee de Tobllqnlté de l*éellptlqne sur les ellmats et ley 

•slMms. -^ Nous avons déjà remarqué que les journées seraient 
partout égales aux nuits si l'écliptique coïncidait avec Téqua- 
teur : dans ce cas, 1^3 faisons disparaîtraient aussi, et la distri- 
bution de la chaleur solaire resterait la même en chaque lieu, 
d'un bout à Tautre de l'année. Pour retrouver l'analogue de 
nos saisons, il faudrpit marcher de l'équateur vers les pôles. 
Les régions équatorialps auraient un perpétuel été , plus brû- 
lant eticore que celui qui y règne dans l'état actuel des choses ; 
nos contrées auraient \xn printemps ou un automne étemel ; 
enfin l'hiver régnerait constamment vers les pôles. Tel est , à 
très-peu près, le cas où se trouvent Jupiter et la Lime. 



* Ces Qombres s'obtietinent aisément : la surface de la sphère de rayon 
r est 2rx2iir; celle d'une zo.ne dont la hauteur est h est fcxîTtr, e^ 
/i=xr sln 9— r sin (/, si f et 9' sont les latitudes des parallèles qui limitent 

lu nmt* 



dl6 



CLIMATS. 



Si, au contraire, Tobliquité de récUptique était de 90^, c*est- 
à-dire si la ligne des pôles était située dans le plan même de 
l'écliptique, les inégalités des jours , des saisons et des climats 
seraient énormes, car, à trois mois d'intervalle, les contrées 
polaires auraient le Soleil tantôt à leur zénith, tantôt à leur ho- 
rizon , et il en serait de même des contrées équatoriales. La 
Terre serait inhabitable. J'engage les élèves à discuter cette hy- 
pothèse dont Uranus offre précisément la réalisation, et dont 
Vénus n*e8t pas très-éloignée si, comme on le croit, Tobliquité 
du plan de son orbite sur son équateur est de 73®. 

Origine et durée de eliaque salseii. — Comme les saisonS se 

règlent, d'après ce qu'on vient de voir, sur les déclinaisons du 
Soleil , on est convenu de leur assigner les origines suivantes : 



■ 


DÉCUNAISON 

da Soleil 


LONGITUDE 

du Soleil 




au commencement 


de chaque saison. 


Printemps 

Été 


0«0' 
+ 23 28 


—23 28 


0« 
90 
480 
270 


Équinoxe. 
Solstice. 
Équinoxe. 
Solstice. 


Automne 

Hiver 


* 



Chaque saison comprenant ainsi 9(y^ de longitude , il semble 
au premier coup d*œil qu'elles doivent être toutes de même 
durée : il n'en est rien, car 

Le printemps dure 92,9 jours. 

L'été 93,6 

L'automne 89,7 

L'hiver 89,0 

366,2 

Cette inégalité tient à l'ellipticité de l'orbite terrestre et à 
la position de son grand axe. Il suffit de jeter les yeux sur la 
figure 70 pour s'en rendre compte. Comme le périhélie se 
trouve situé dans la région que la Terre parcourt en lûver, il 
en résulte que les 90° de longitude compris entre le solstice 
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d'hiver et l'éqmnoxe de printemps sont parcourus plus rapide- 
ment que les 90^ opposés. On yoit en effet que Taire du sec- 
teur elliptique qui répond à Thiver est plus petite que celle du 
secteur d*été; d'après la première loi de Kepler, le premier 
sera donc parcouru en moins de temps que le second. Le prin- 
temps et l'été, pris ensemble, durent 8 jours de plus que Fau- 
tomne et l'hiver réunis. Toutes ces indications se rapportent à 
notre hémisphère terrestre (boréal). Pour l'hémisphère opposé 
(austral), les saisons sont interverties ; l'été répond à notre hi« 
ver et l'automne à notre printemps, de même que nos longues 
journées répondent aux longues nuits de nos antipodes. Si 
donc la chaude saison dure ici huit jours de plus que la saison 
froide, l'inverse doit avoir lieu pour l'hémisphère austral; 
celui-ci reçoit donc un peu moins de chaleur que le nôtre. 
Celte inégalité disparaîtrait si l'orbite terrestre était circu- 
laire. 

La position du grand axe de cette orbite favorise encore 
l'héniisphère boréal d'une autre manière. Puisque la Terre 
passe à son périhélie en hiver, il s'ensuit qu'elle est alors un 
peu plus proche du Soleil qu'en été. Cette circonstance tend à 
tempérer nos hivers et à modérer un peu les chaleurs esti- 
vales. C'est encore l'inverse sur l'autre hémisphère : l'été est 
plus chaud et l'hiver plus froid qu'ils ne le seraient dans le 
cas d'une orbite circulaire. Il est facile de voir que si l'excen- 
tricité de l'orbite terrestre était très-considérable, les inéga- 
lités dont il s'agit pourraient croître démesurément; c'est pré- 
cisément le cas des comètes périodiques qui parcourent avec 
une extrême rapidité la poriion de leur orbite où se trouve le 
périhélie, et avec une extrême lenteur la partie qui contient 
l'autre extrémité du grand axe ou l'aphélie. Ces astres doi- 
vent éprouver des alternatives de chaleur et de froid exces- 
sives. 

Toute cette discussion montre bien la dépendance qui existe 
entre les conditions d'habitabilité de notre planète et les élé- 
ments astronomiques de son double mouvement de rotation et 
de translation. Ces éléments, nous les avons jusqu'ici regardés 
comme constants , et ilS/le seraient en effet si la Terre et le So- 
leil existaient seuls ; mais l'action lente et faible des autres pla- 
nètes introduit certaines variations dans l'obliquité de Fédipti- 
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que , dans l'excentiieité , etc. : il n^ a qne la durée de la rotation 
diurne et celle de la révolution annuell^ qui échappent à ees 
changements progressifs. Mais les géomètres français (Lagrange, 
Laplace , Poisson , Le Verrier) ont prouvé que ces lentes varia- 
tions restent forcément comprises entre des limites assignables 
très-étroites , en sorte que l'état actuel des choses n'éprouvera 
lui-même, dans la suite des siècles, que des modifications lé- 
gères, incapables d'altérer profondément les conditions où nous 
nous trouvons. 



CHAPITRE XIIL 

L'instihition du ealendrier a pour but de régler la division 
des temps 9ur ia marche périodique des saisons, lesquelles 
règlent elles-mêmes les travaux de l'agriculture et la plupart 
des relations civiles, U faut donp que les mêmes dates de 
chaque année voient se produire, aussi rigoureusement que 
possible , les retours du Soleil aux mêmes points de Tédip^ 
tique. 

Ce n'est point ainsi que les anciens peuples ont commencé ; 
la première division régulière du temps a été basée sur les 
mouvements de la Lune et sur le mois qui, plus tard, a passé 
dans notre calendrier. Le mois exprime en effet le temps com- 
pris entre deux retours de la Lune à la même phase ; il en 
sera question dans le livre suivant. Qu'il nous suffire de dire 
ici que les anciens calendriers sont tous lunaires , sauf celui 
des Égyptiens, dont l'attention a dû être détournée vers le 
Soleil par un phénomène périodique particulier à leur pays, 
le débordement du Nil , qui coïncide chaque année avec le sol- 
stice d'été. L'année solaire fut introduite chez les Romains 
par Jules César ; l'Élise a adopté ce calendrier en le perfeo* 
tionnant , et en a doté la chréti^ité. 

Impovtmiiee du eaiendrier. — Si l'année tropique se compo-^ 
sait d'un nombre entier de jours, rien ne serait plus simple 
qnp le ealendrier. Il aifflratt de connaître exactement oe nom- 
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bre de jours, de le sabdiTÎger en fipaetfons plus petites, en mois 
de 30 ou 81 jours , afin d'éviter remploi de nombres trop con- 
sidérables pour exprimer les dates ; alors diaque jour de même 
dénomination ramenant, chaque année, le Soleil au même 
point de l'éclip tique, répondrait à une même longueur de }a 
journée ou de la nuit , et à la même phase dans les saisonis. 
Tout se passerait dans un ordre constimt et régulier. Si, par 
exemple, TéquinQxe yernal tombait une année au 21 mars , il 
en serait de même pour toutes les années suivantes; toujours 
le 21 mars indiquerait le commencement du printemps. L'in- 
térêt d'une pareille concordance , au point de vue civil , est 
facile à comprendre. Une foule de travaux indispensables qui 
se rattachent forcément à la vicissitude des températures doi- 
vent être entrepris , dans chaque saison , à une époque fixe. 
Avancer ou retarder cette époque , ce serait compromettre le 
finit de nos labeurs. Telles sont les semailles, les récoltes, cer- 
taines expéditions maritimes , un grand nombre d'opérations 
industrielles, etc., etc.... L'expérience acquise à cet égard, et 
qui consiste à rattacher Tordre de succession des travaux à 
celui des dates de Tannée (voyez tous les almanachs et recueils 
agronomiques), suppose que celtes-ci ramènent les mêmes 
influences météorologiques et répondent par conséquent aux 
mêmes positions relatives de la Terre et du Soleil. Que devien- 
drait cette expérience traditionnelle, si chaque année une date 
différente correspondait à un même équinoxe , à un même 
solstice, en un mot à une même position du Soleil? Une géné- 
ration qui aurait réussi en semant en novembre, serait suivie 
d'autres générations à qui il fondrait seuier dans le mois sui- 
vîant. n faudrait, pour le plus simple renseignement histori- 
que, pour l'appréciation la plus élémentaire des contrats et 
des transactions civiles, faire un calcul astronomique afin de 
savoir à quelles phases des saisons et des températures les dates 
doivent être rapportées. Certes ces inconvénients ne sauraient 
empêcher une nation d'exister ; mais quand on songe à Tim- 
mense perte de temps , de produits et de force qu'ils entraîne- 
raient pour toute une grande populatiop , on conçoit l'impor- 
tance que l'on a attachée , de tout temps , à petlre de l'ordre 
dans le calendrier. 

Coitséquenees d'une erreur eoimiftlse snr la longvewr 4e 
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i^amnée tropiqwe. — * Nous avoDs supposé tout à l*heiire le cas 
le plus simple , en admettant que Tannée se compose cTun nom- 
bre entier de jours; encore faudrait-il connaître exactement ce 
nombre et donner à Tannée sa yraie longueur. Une erreur de 
quelques jours , d'abord insensible , deviendrait bientôt intolé- 
rable ; car, en s'accumulant d'année en année , elle transporte- 
rait successivement les jours de même dénomination dans toutes 
les saisons. C'est là ce qui est arrivé pour le premier calendrier 
des Égyptiens, dont Tannée civile a été d'abord de 360 jours "^ 
seulement, au lieu de 365. Supposons, en effet, que Téquinoxe 
de printemps coïncide avec le 21 mars d'une certaine année de 
ce calendrier primitif : Tannée suivante, au 21 mars, il s*en 
faudra de 5 jours que le Soleil soit à Téquinoxe; deux ans 
après, Terreur sera de 10 jours; d'un mois entier au bout de 
6 ans; d'une saison au bout de 18 ans. Après 18 ans révolus, 
quand le calendrier indiquera le 21 mars, le Soleil ne sera 
pas encore au solstice d'hiver : la saison officielle sera le prin- 
temps ; la saison réelle sera Thiver. La date du 21 mars conti- 
nuera à rétrograder ainsi de saison en saison ; elle passera du 
printemps à Thiver, de Thiver à Tautomne, etc.... pour reve- 
nir enfin au printemps au bout de 72 ans. Un vice aussi pal- 
pable porte d'ailleurs en lui-même le moyen de correction. Si 
Terreur accumulée devient un an , au bout de 72 années révo- 
lues, c'est que Terreur commise sur la longueur d*une seule 
année en est la 72* partie, c'est-à-dire 6 jours (^=6) , qu'il 
a fallu ajouter aux 360i qui la composaient d'abord **. U est 
même certain qu'on a laissé Terreur s'accumuler beaucoup 
plus de 72 ans, ce qui a permis de déterminer la correction 
des 5 jours avec toute la certitude désirable. L'année égyp- 
tienne de 360 jours était divisée en 12 mois de 30 jours 
(1800 ans avant J. C); les 6 jours complémentaires ou épago- 
mènes qu'on y ajouta furent comptés à part et placés à la fin 
des 12 mois. 



* C'est là Tancienne année vague des Égyptiens. 

** Les Égyptiens, qui traitaient un peu les voyageurs grecs en enfants, 
leur racontaient cette réforme en disant que Mercure, pour tirer une déesse 
d'embarras, avait joué avec la Lune et lui avait gagné la soixante-douzième 
partie du Jour. 
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La lougueur attribuée à Tannée, après cette indispensable 
réforme , était de 365 jours juste, tandis que la longueur réelle 
est de 365J { environ. L'erreur était vingt fois moindre ; ses effets 
ont été vingt fois plus lents. L'erreur étant de { de jour au bout 
d'un an , elle doit aller à 1 jour entier au bout de 4 ans et à 
365 jours, ou à une année entière au bout de 4 X 365 = 1460 ; 
et , comme Terreur est encore ici de même sens , il en a été de 
même du résultat. Une date quelconque allait en rétrogradant 
de saison en saison, et en parcourait le cycle entier en 1460 
années. Les Égyptiens avaient reconnu Terreur, mais ils ne la 
corrigèrent point ; ils donnaient le nom de période sotMaque * 
à la période de 1460 ans qui devait ramener les dates à leur 
correspondance primitive avec les saisons. 

intereaiMioii. — Cette fraction de jour dont il faut bien tenir 
compte, puisqu'il est impossible de la négliger sans qu*elle 
s'accumule et finisse par jeter le trouble dans le calendrier, 
constitue la différence de Tannée civile à Tannée tropique. 
L'année civile se compose nécessairement d'un nombre entier 
de jours; dès lors sa longueur ne peut être invariable; pour 
maintenir Taccord entre le calendrier et le Soleil , on est obligé 
d'sy outer un jour à Tannée , chaque fois que le désaccord a 
atteint un jour entier, c'est-à-dire tous les 4 ans environ. 
Cette addition d'un jour se nomme intercalation , et le calen- 
drier romain , fondé par Jules César, en a offert le premier 
exemple. L'ancien calendrier étant tombé dans un état de con- 
fusion extrême , Jules César entreprit de le réformer vers Tan 46 
avant J. C. D'après l'avis de Sosigène, astronome d'Alexandrie, 
il le régla sur le Soleil, sans chercher, comme par le passé, à 
le faire cadrer en même temps avec les mouvements de la 
Lune. U adopta, d'après Hipparque, 365^,25 pour longueur de 
Tannée tropique , et fixa Tintercalation d'un jour supplémen- 
tabre à chaque période de 4 années, de telle sorte que, sur 
4 années consécutives , 3 fussent des aimées communes de 36ôî, 
et la 4*" une année bissextile de 366 jours. 

Or, sur 4 nombres consécutifs, il en a trois non divisibles 



* La seconde année égyptienne porte, comme la première, le nom d'année 
vague, parce que chaque date passe successivement par toutes les saisons; 
]461 années vagues de 36j»)=: 1460 années de 866^ f 
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par 4 et un qtii eM divisible par 4; on a donc posé cette règle 
siniple 1 faire bissextiles les années dont le millésime est divi- 
sible par 4, ou^ ce qui revient au même, les années dont les 
deux derniers chlfiEres du millésime forment un nombre divi-t- 
sible par 4. D'aprèd cela, les années qui terminent un siècle, 
cotiime leôo, 1760, idOO, nommées aussi années séculaires ^ 
doivent être toutes bissextiles* Le Jour complémentaire est 
ajouté au Mois de février, qui â par conséquent 29 jours dans 
les abhées bissextiles^ 

Einfetuf* M rtiii4^i>«Ali»ti#à iMièiiMe*— L'évaluation que Jules 
César avait adoptée pour Tannée tropique est trop forte, car 
celle-ci est de 366^,24882 (rerrenr est de 0^,00778 du de 11"» en- 
viron). Au bout de 4 ans ^ l'année civile de 365 jours n*est donc 
paa eb é^t'eiir de Oi,25x4=li4 mais seulement de (^^24222X4 
ou de 0J,96SSS* En intercalant IJ à chaque (Période de 4 ans^ on 
ajoutait 0^,03112 de trop^ Il est aisé de trouver au bout de quel 
temps raccumulalion de cette petite erreur attra pl-oduit un 
jour entier : il silfât de former les multiples successifs de 
Oy03ll2, jusqu'à ce qu'on en obtienne deux qui comprenneni 
Funité. On trouve ainsi qu'après 32 périodes de 4 années, c'est- 
à-dire après 129 ans, Terreur est deOJ,99584. Tel est le vice du 
calendrier julien ; il y a une bissextile de trop au bout de 1 2$ ans . 
Les Égyptiens avaient admis une année trop courte (365^): 
il en résultait qiTune même date répondait successivement à 
toutes les saisons en rétrogradant , c'est-à-dire en passant du 
printemps dans Thiver, de Ttiiver dans Tautomne , et de Tau- 
tomne à Tété. Les Romains ayant adopté une année un peu trop 
longue (365J,25), Teffet doit se pl-ononcer en sens inverse ; une 
même date doit parcourir les saisons en avançant du prin- 
temps vers Tété, mail avec une extrènie leaiteur. 

c«m«iie 4e Nieée i Tie«x iityle. — Le concile de Nicée qui 
régla, en 325, les points fond»nentaux de la doctrine chré- 
tietme , s'est aussi occupé du calendrielt. B adopta Tintercala- 
tion julienne, tout en reooiiûfiissant ce qu'elle a d'imparfait. 
Plus tard on changea Tère ou Torigine à partir de laquelle Se 
comptent les années. Les Romains comptaient de la fondation de 
leur ville, Ab Vrhe Condita (A. V. C.) ; les chrétiens choisirent 
pour ère Tannée de la naissance de Jésus-Cbrist. D'ailleurs on 
étabUt la concordanoe afitronoaûqua de ce calendrier avec 



le» mouTemente du Soleil , en constatant que Téquitloxe du 
printemps avait eu lieu le 2l mars, en 325, année où s'était 
tenu le concile. Mais comme le concile avait conservé Tinter-» 
calation julienne , cette coùcof dance ne pouvait subsister in- 
définiment. En 1582, c'est-à-dire 1257 ans après le concile de 
Nicée, le 21 mars s'était avândé dans Tordre des saisons (en 
mardiant vers Tété), et venait par conséquent aprè^ Téqili^ 
nojte, au lieu de coïndder avec hd. L'erreur de Tintefcalation 
julienne étant de 0i,995d4 ou de 1 jour à très-f>eu près au bout 

de 128 ans, elle defvaît être àe -— ^ == 10 jours en l58â ; Téqui- 

noxe àë printemps arrivait 10 jours avant le 21 mars. Or lé 
concile de Mieée a réglé la fête de Pâqties et, d'api*èâ elle$ tou-^ 
tes les létes tfiobiléis de Tannée^ sttr la première pleine Loue 
du pflâtempi^^ c'est-èhdiré silr la première pleine Lune qui a 
lien à partir du jour de Téqninoxe. Comme on admettait en 
même temps qde Téqninoxe répondait toujours an 21 mars, 
supposition déjà fausse de 10 jours en 1582;, le jour de Pâques 
se trouvait mal déterminé; dans la suite des temps, Terr^ar 
du calendrielr Julien aurait fini par transporter en plein été 
une fête es^ntiellement reliée , paf la tradition, au commenc- 
eraient du printemps. 

Calendirit» g#égoHeA| mm^eau style* — Ce fut le pape 6ré^ 

goire Xlll qui eut la gloire d'opérer la réforlne du calendrier et 
dé Tiiitercalation julienne*. 

Puisqu'en 15^ Telrettr de Tlntercalatiofl julienne avait 
produit un écart de 10 jours que Ton avait attribués indu-* 
ment au mois de février dans 10 années bissextiles , il en ré^ 
sutlait que 10 jc^brs s'étaient ainsi écoulés sans faire progres- 
ser les dates. Pour ré|9arer Terreur, il fallait donc augmentet* 
toutes les dates de 10 unités. Le pape décida que le 5 octo- 
bre 1582, époque de la publication de la bulle pontificale, 
se nommerait le 15 Octobre, et que l'^On compterait ainsi jus- 



* Il ne peut être question ici que du calendrier civil ; quant au calendrier 
ecéîésiastique , en partie basé sur la théorie de la Lune , il àe trouvait afuss^ 
yets 15fô en désaccord frappant avec lé cid; il a été téfôrmé cdttinÉè Icf pre« 
niièr, et àVM le mètie iiicdlt« TMy p«ur fOte à» déUà^ It damièrtf ndW àê 
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qu'à la fin de 1582 , cette année-là devant avoir 10 jours de 
moins que les autres années conununes. C'est ce qu'on a appelé 
la suppression de 10 jours , et avec raison , car ajouter ainsi 
10 unités à la date de l'an 1582, c'était bien retrancher 10 jours 
à cette année. 

Puis, pour corriger Terreur de Fintercalation julienne, Gré- 
goire XUI établit que Ton supprimerait , non pas une bissex- 
tile tous les 128 ans, comme la rigueur Feùt exigé, ou trois bis- 
sextiles en 384 ans, mais trois bissextiles en 400 ans ou sur 

4 années séculaires. Cette prescription avait pour but d'harmo- 
niser le mode nouveau d'intercalation avec celui que le concile 
de Nicée avait accepté et maintenu : il suffisait, en effet, de 
convenir que les années séculaires seraient désormais com- 
munes et non bissextiles comme dans le calendrier Julien, 
sauf celles dont le millésime serait divisible par 4 après la 
suppression des deux derniers zéros. Ainsi 1600 a été bissex- 
tile» conune dans le vieux style, mais 1700 et 1800 ont été 
des années communes , tandis que les Russes et les Grecs schis- 
matiques qui ont conservé le vieux style ont continué à en 
faire des bissextiles. De là vient que la différence des deux sty- 
les juUen et grégorien est maintenant de 12 jours. Elle sera de 
13 jours en 1900, et encore de 13 jours en 2000, parce que 
cette dernière année séculaire, étant divisible par 400, se trouve 
être bissextile dans les deux calendriers. 

Les Grecs et les Russes, dans leurs relations avec le reste de 
l'Europe , écrivent les dates dans les deux styles ; par exemple 
le -^ juin 1854 est le 6 juin, date julienne , d'après leur style, 
et le 18, date grégorienne, d'après le nôtre. 

Au reste, voici la formule générale de cette discordance. 
Pour transformer une date julienne quelconque en date gré- 
gorienne, il faut lui ajouter 

10+(S— 16)-"J(S — 16), 

5 étant la partie séculaire du millésime de Tannée. En effet les 
10 jours de la correction ordonnée par le pape, en 1582, s'aug* 
mentent de 3 jours par période de 4 siècles , depuis 1600 ; le 
nombre de siècles écoulés depuis 1600 est (S— 16), dont il faut 
prendre les |; or f (S— 16)=(S— 16)— {(S— 16). Ce dernier 
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terme est nul jusqu'à Tan 2000, attendu qu'il ne peut être ques- 
tion que d'unités entières dans la division de S — 16 par 4. 

Erreur de llnterealatlon fl^réfl^orlenne. — Nous avons VU 

que Tannée tropique est de 365J,24222; constituer tous les 
4 ans une bissextile conduirait à faire les 4 années de 
4X366.4"1^ tandis qu'elles ne font, en réalité, que 

4X365+0i,96888; 

retrancher trois bissextiles tous les 400 ans revient à faire les 
400 ans de 100,(4 X365 + 1 ) J — 3J, tandis qu'ils font seulement 
400X365^,24222. L'erreur est la différence de ces deux nom- 
bres, ou 400 années grégoriennes — 400 années tropiques 
=400X 365J+97— (400X365i+96J,888) = 0i,112 en 400 ans, 
et, par suite, 1^,112 en 4000. Pour la corriger, il faudrait donc 
supprimer une bissextile tous les 4000 ans. Mais, bien que nos 
prévisions s'étendent aujourd'hui plus loin qu'autrefois , il se- 
rait inutile de régler d'avance les choses pour un temps si éloi- 
gné; car, on peut le dire à présent, la longueur de l'année tro- 
pique^ base de tous ces calculs , n'est pas rigoureusement 
constante. Ses lentes variations sont dues à des causes dont nous 
allons avoir occasion de parler bientôt ; si faibles qu'elles soient, 
elles s'opposent à ce qu'on puisse fonder, sur des règles inva- 
riables , un calendrier qui s'accorde perpétuellement avec le 
Soleil. Après quelques milliers d'années de concordance , des 
désaccords de 1 à 2 jours finiront forcément par se manifester, 
désaccords qui échappent à toute règle simple d'intercalation. 
Dans plusieurs milliers d'années, il faudra sans doute retoucher 
le calendrier. 

La conclusion est donc que le nouveau calendrier satisfait 
complètement à tous les besoins réels de la société et de la 
science. 

Orisine de l'année eiviie. — Elle est complètement arbi- 
traire. 11 eût été naturel de faire commencer l'année avec l'an- 
niversaire de la naissance de Jésus-Christ, puisque l'année de 
cet événement a déjà été prise pour ère; mais on l'a fait com- 
mencer tantôt au 1" mars, tantôt au 25 décembre , tantôt au 
1" janvier. Au xvi* siècle , un édit royal a mis fin à ces incer- 
titudes en fixant l'origine de l'année au 1" janvier. Cette règle 

COSMOGRAPHIE. . 15 



99d m^VTSAU 6TTLS. 

est aiyowd'hm tinivfôrseUeme&t suirie en Europe. Pour étabUr 
la comcardûBce de l'aniiée àvee les motrveiBeBte du Soleil, il 
nous suffit de savoir qu'en 325 réqukvoxe du printemps a eu 
Ueu le dl mars, et que, depuis la réforme grégorienne, cet 
équinoxe tombe toujours du 19 au 21 du même mois. 

Ensemble da eakmdrîer yrécarle». — L'ère OU Tannée 1 est 

celle de la naissance du Christ. Chaque année commence avec 
le !•' janvier, c'est-à-dire au minuit qui sépare le 31 décem- 
bre du 1*' janvier. Les années non séculaires, dont le millésime 
est dîvtâible par 4, sont Uisse^tiles, ainsi que les années sécu- 
laires dont le millésime est divisible par 400 ; dail^ le cas cou* 
ti*aire , les années sont dé 365 jours; L'ahnée ss divise en 
12 niois de 30 et de 81 jours, sauf février qui en a 28 dans les 
années eominunes et 29 datis les bissextiles. 

Disons ici qtie le style gi*égorieii , d'abord repoussé par les 
protestants àlleinànds et anglais, a été accepté en 1700 par les 
Allethands , à Tinstigaiion du grand géomètre Lèibnitz , et en 
1792 par les Anglais. Les faibles réserves qui furent faites alors, 
pour Fépo(|ué de la célébration de la fête de Pâqiies , ont de- 
puis longtemps disparu. Les Russes et les Grecs conservent le 
style Julien, avec les règles instituées, m 325, par le concite 
de Nicée. 

Les jours civils commencent et finissent à minuit (l'origine du 

jour étant à peu près arbitraire ^ elle a été déterminée par une 

cenveniioii légale). Ce sont des jours solaires fàoyms. Une époque 

quelconque est donnée par le millésime de Tannée, l'indication 

du moisv là date et l'heute du jodr. 

1a semmiiie. — Elle constitue un autrô mbdë de division 
du temps qui n'a aucun rapport avec ce qui précédé. C'est un 
^ycle à part, une période purement civile et religieuse dont 
l'origine se retrouve dans la Gerièse. La sieniaine court sans 
interruption à travers le calendrier, indépendamment des. an* 
nées, des mois, des intercalations et des réformes» Jamais 
l'ordre des jours n'y est interrompu. Si on joignait , au nom 
du jour de la semaine *i le nombre des semaines écoulées de- 



* Les i^oms de^ jours de là semaine sont d'une origine moins ancienne que 
la semaine elle-iÀlèmie^ ils se kittlàK^entk l'é^ioqué cle i'aiAMâlrie. Chaque 
jour était consacré à une planète et en )[>ortait le t ^pw. Li8 âtirottoMes c6n- 
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puis te ppemier jioar de la {)rèimère amiëe de ki&ite lère, œ se^ 
rait luie «econde maûière de compter le tenqys, tout à fait 
indépendante du calendrier <M*dinaire, iequei procède par mil- 
lésimes d*«intiée$ et par daies ée mots. Par exxmfie , jeudi de 
la 96529* semaine équivaut à 2 janvier 1851. il suffit dé se 
rappeler fue le prenakr jônT et notne ère était un Èamedi. La 
cotioordanee de ces deux oMitpisiti diCTél'eDte s'étoblit à l'aMè 
de ridgénÂeux artiQœ des lettres dominicaliÊs <dimt Texfilka- 
tioii ne peut IrouYer place id *. 

CAïaMiriv» Mp«MiCAiai. v— 0e 17^ à 1806^ OU A SttiVi <n 

France un caleodri^ cojUpléteiBent dilFéretiit db calendrier gré- 
gorien. L'ère, l'origine de rannée., les moiSy leS semâmes, «et 
jusqu'aux noms des jours avaient été changés. L'ère était le 
22 septembre 1792, jour de la prodanMition de ia répuMUpus 
et de requin oxe d'automne. Le c<Hiii!Àeiioaùënt de chaque 
année devait être 6%é astrommiiquement au jour data lecpiet 
tombe ce même équikuoxe, de maliière à supfMÎmer toute inter^ 
Caktion. Uca estaûl^i^ de leiii^ immémorial, chez k% Chi^ 
nois, dont Tannée cooHaeDce âu solstice d'hiver. L'année était 
subdivisée^ comme chec les Égyptiens^ en 12 mbts cte 30 jours ^ 
suivis de 5 ou 6 jours<?om^^»re»^éwres, équivalent defs jours ^pé»^ 
9rë7»e$derannéeciviléégypiieutte. Les laeis'^'^éteiient emc^tti^es, 



servent encore aujourd'hui cet usage et dé^gnent indifréreikiment par les 
sym'boles ^ 

a cf 'S !^ Q § <D 

les jours : lundi, mardi, mercredi, jeudi, vendpedi, samedi, dimanche; 
ou les astres : 

la Lune, Mars, Mercure, Jupiter, Vénus, Saturne , le Soleil. 

Les alchimistes donnaient ces mêmes signes aux métaux suivants : 

argent, fer, mercure, étaln, cuivre, plomb, or. 

* Voioi comment on peut, à la rigueur, se passer des lettres dominicales : 
du !«' janvier de l'an 1 au 2 janvier 4Sôl, il s'est écoulé 1856 ans et V ou 
1850 X 3651^ = 675713^ dont il Taut retrancher les 12 unités de la correction 
grégorienne. Le reste est 675701^ = 96528 semaines plus 5^. Or le 1<"^ janvier 
de Tan 1 étant un samedi, en lui ajoutant un nombre entier de semaines 
on retombe sur un samedi et, en ajoutant encore 5 jours, on arrive à jeudi. 
Voir les notes placées à la fin du livre. 

** Vendémiaire, brumaire, frimaire, nivôse, pluviôse, ventôse <, germinal, 
floréal, prairial) messidor, thermidor, fructidor. On avait fait rimer les noms 
des mois compris dans une m^me saison. Ces noms sont bien appro^priés ^ 
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comme chez les Égyptiens , divisés en 3 décades , comprenant 
chacune 10 jours, dont les noms primidi, duodi, tridi, etc.... 
exprimaient le rang dans la décade. 

La concordance des deux calendriers est facile à établir ; il 
suffit de se rappeler l'ère du dernier (22 septembre 1792) et les 
années sextiles (années de 366 jours), à savoir : l'an in, l'an vu 
et Tan xi. Exemple : A quelle date grégorienne répond le 
25 frimaire an vu ? Le temps écoulé depuis le 1" vendémiaire 
an i est 6 ans"^ + 2 mois +24 jours qu'il faut ajouter à l'ère, 
c'est-à-dire au 22 septembre 1792; la somme est le 106 sep- 
tembre 1798, ou le 15 décembre 1798. Le problème inverse se 
résoudrait de la même manière. 

La réforme du calendrier n'a pas eu le sort de celle des poids 
et mesures. Celle-ci a réussi : une partie de l'Italie, la Hollande, 
la Belgique et la France l'ont adoptée; elle est, je crois, désirée 
partout ailleurs. L'insuccès delà première s'explique par la na- 
ture même des choses : l'année ne se prête point à la subdivi- 
sion décimale. D en est autrement des poids et des mesures où 
tout est de convention, et où la confusion la plus inextricable 
appelait depuis longtemps une réforme systématique. Quant à la 
suppression de la semaine , une des plus antiques et des plus 
respectables institutions civiles, l'infortuné Romme, auteur du 
calendrier républicain, n'avait pas compris que la semaine va- 
lait mieux que la décade pour les faibles et les pauvres; qu'elle 
s'harmonisait mieux avec l'étendue de nos forces et la nature 
de nos besoins. Rien , d'ailleurs , ne le forçait à l'écarter, car 
nous avons vu qu'elle est absolument indépendante de l'insti- 
tution même du calendrier **. 



notre zone tempérée; mais ils n'ont plus de sens entre les tropiques, et ils 
sont au rebours des saisons dans la zone tempérée auslrale. 

* II ne faut pas oublier les années de 366 jours; Tan m, qui est sextile, est 
ici compensé par l'année bissextile 1796. L'an vu est aussi sextile ; mais le 
366* jour était placé à la fin. 

**0n n'ajoute absolument rien quand on joint, à une date de ce calendrier, 
le nom du jour de la décade; il est bien évident, par exemple, que le 5, le 15 
et le 25 d'un mois quelconque sont des quinlidis, le 2, un duodi, etc.. Dans le 
calendrier usuel, au contraire, le nom du jour de la semaine est un rensei- 
gnement, un moyen de contrôle qui sert quelquefois à déceler des erreurs de 
date. Ainsi, en jetant un coup d'oeil sur un caleudrier perpétuel, on recon- 
naît que cette 4ate : lundi 6 janvier 1856, est fausse. Le doute ne porte-t-il 
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Je n'aurais point parlé d'une tentative justement oubliée, et 
désavouée plus lard par ceux même qui y avaient concouru, si 
la connaissance de ce calendrier n'était nécessaire pour Fétude 
détaillée de nos fastes militaires, du 6 octobre 1793 au 1" jan- 
vier 1806. 



CHAPITRE XIV. 

RÉTROGRADATION LENTE DE LA LIGNE DES PÔLES', PRÉCESSION 

DES ÉQUINOXËS. 

Comparaison des eartes ou g^lobes célestes construits à. 

différentes époques. — En rapportant les points de la sphère 
céleste à divers systèmes de coordonnées (ascensions droites et 
déclinaisons, longitudes et latitudes), nous avons toujours sup- 
posé jusqu'ici que les plans l'otidamenlaux ou les axes de ces 
systèmes conservaient constamment la même direction, sinon 
le même lieu dans l'espace. Ces suppositions seraient exactes, 
si noire globe était une sphère parfaite, et s'il n'existait, 
dans le monde solaire, que l'attraction mutuelle du Soleil 
et de la Terre. Mais comme le globe terrestre dififère un peu 
d'une sphère, comme d'autres planètes exercent aussi des attrac- 
tions, très-faibles à la vérité, mais nullement négligeables, il 
en résulte que l'axe de rotation et le plan de l'orbite annuelle, 
auxquels nous avons rapporté les divers points de l'espace, sont 
eux-mêmes soumis à des déplacements dont il faut désormais 
tenir compte. 
Et d*abord si les axes et les plans coordonnés changent peu 



que sur Tannée , comme cela peut arriver dans certaines recherches chrono- 
logiques? alors on ne pourra hésiter, pour rectifier Terreur, qu'entre les mil- 
lésimes les plus voisins, 1851 et 1862; dans aucune année intermédiaire, le 
6 janvier ne saurait être un lundi. C'est par des procédés semblables, dont on 
comprendra mieux Telïicacité en parcourant la dernière note de ce volume 
sur le calendrier ecclésiastique, que M. T. de W^ailly a réussi à restituer h 
Tan 1256 des tablettes de cire conservées au Trésor des chartes, et contenant 
la comptabilité d'une année non désignée du règne d'un roi non désigné 
(saint Louis). {Mém. de VAcad. des Inscr» et B.-L.^ t. XVIII, II* part.) 



230 MOUYIMSNT BÉTROeRÂDS DBS PÔLES. 

à peu 4e cKorectioB, cpi*eii résuliera-t-^il pour les repré^eoisr 
tioos graphiques (ki ciel étoile , pour te» carte» ou les globes 
célestes? La réponse est facile; nous possédons des cartes, des 
globes <w dies cdftatoguesi df'étoiles.couslruit&àdes époques très- 
différentes; il suffit de les comparer. En rapprochant ainsi ees 
cartes ou ces catalogues , on trouve d'abord que les étoiles 
n'ont pas changé de positions relatives, et cela doit être puis- 
que les étoiles sont fixes, ou du moins placées à une distance 
telle que leurs mouvcH^CHts sont ineensihles pour nous* ; sous 
ce rapport, on peut dire que le ciel des anciens est identique à 
celui d^ w)dernes. Ce^ qui a^ changé», c'est le ré&^m à^^mé- 
ridiens et des parallèles (jui n'est fi^nks placé aujourd'hui de la 
même manière au milieu des constellations ; ce sont les pôles 
et l'éqijateur qui ue répondent plus aux mêmes étoiles; c'est, 
en un n¥)t, l'^nsemWe des coordonnées qui u'otit plus ni Ws 
mêr»es grandeqrs ni les mêmes directions. 

Au lieu de comparei: des caMlogiies ou d^^s ^obes.^ on pe«t 
rapprocher ajns^ d^s cartes célestes construites ^ diverses 
époques, sur la. même échçUç ; le résultat devient phis ûrapt- 
paut, parce qjui,'il est fajQile alors. d'i4eutrfler, qn les soperpo*- 
saat^ des régions- entièçes a.veç toutes les étoiles qu'elles reur 
ferment. Oa \oiX les étoiles d'une carte coïncider avec les 
étoiles de même nom sur Tautre» tandis que les réseaux fturmés 
P3r les méridiens et l^s paraUèles ne se conf/oudent ^ ; les 
Idoles des deux réseaux restent séparés, les deu;x équeteurs se 
trouvent dirigés autrement, et les points pris po^ur opigin^ des 
ascensions droitesi tombent loin l'un de l'autre.. 

Comp^rftis^n des c«fftes tevii?««lYe«v çoMM^tffvItes â^ diffé- 
rentes époques. — Si OU rapproche de la même manjyère des 
cartes géographiques construites à des époques différentes, on 
ne trouve rien de semblable. En les superposant de manière à 
mettre en coïncidence deux points du globe terrestre marqués 
sur les deux cartes, Rome et Alexandï'ie par exemple, tous les 
autres points coïneideront aussi , sauf les erreurs, de tracé , et 



* Cela Hs^ vrai» e« géoéral; quelcpie» étoile» seiitomeiit se déplacent d'ane 
maoiàre seosible, mais avec ime exoesslve^ leoleup : je yeux dire que leurs 
dépUi^ment& linéaires,, vu^ Ct» BOIre globe, seutendeBide&angles^exoes^*- 
vement petils à cause de l'espaee immens&quliouB en sépave. 



•eette ooittcidenoe n'a rien qui doive éton&er puisque la surface 
êe la Terre e&i inymiaMe ; mais ce dont on ne pouTait être 
«erti^ifi id'ayance, c'est qu'il on est euœre 4e naéme des deux 
réseaux de méridiens et de parallëies, des deux pôles, dep deux 
équateurs; ^n un mot de to^ptes ies iignes de même dénomi- 
fiaÉki^. Donc le sysiènie de coordonnées , qui est à peu près le 
même pour les deux sphènes /câesite et teiTesili;e, a 'dbangé de 
JÉFed&ùa par rapport aux étoiles, mais non ftar rapport aux 
•poittts du giobe. La ilâgnedes pôles, >c^«sA-à-«dire iaxede mtotion 
a toujaors percé la suif ace de <la T^*re aux mêmes pmnis*; «les 
méridiens n'ont pa» <3hangéde direction ^prle sol; latbauteur 
du pôle sur ftioricon d'im lieu quelconque e^ i^^stée invariiMe'^. 
CoerdoiuiiéeB éekî^^^gttem. — L'étude du ffiiotireme»t suanmel 
410US >a eondutt à un système de octcurdcnnéas oélee^tes 'rappor- 
tées à r<écl^)tiqiie, >c^tKà*diiPe su jdan oà «'B»Èoote 4a irévcdu- 
tion de ih Tenre ^autour du ScrIeiL A c^use de rindépendance 
mutuelle des deux irnscK^ements idiuvne eX annuel de notre 
glcfbe , faxe de cotation ^ ile plan defl'équtftefur peuvent <$ban- 
ger de direotion daftts respace , sans que rioimobiliié du plan 
de l'édiptique en s<ât altérée. Y'oyens donc si les coordonnées 
des étoiles rapportées à réotiptique sont restées invariables , ou 
si elles ont subi ai»si quelque -modiikation. £nitraçant sur les 
globes, ou sur les «mappemondes eélestes'dontnousavons-parlé, 
le cercle qui représente rédliptique, les pôlesde oe cercle, en- 
fin les cercles de latitude et tout le réseau des coordonnées, il 
se trourera que ce système serait resté complètement inva- 
riable, à toutes les époques, si nous n'avions adopté un point 
commun à Téquateur et à l-écliptique poœ* origine des longi- 



* C'«ftce que proii^snt'rovientàlion fi exacte desi temples de l'aBeienne 
%ypt6i ^ la P^^nence^ des laUtudAS; terrestres où Iqs mesures 4QA<leri|es 
les plus délioaii^ ne laissant pas soupçonner 1^ i^ojiulre altération. Ces deux 
éléments terrestres i la latitude et la direction du méridien en un lieu (quel- 
conque , ne pourraient être modifiés que par le plus eflVoyable cataclysme. 
Les grandes réyoluiions géologiques elles-mêmes pourraient à peine y intro- 
duire une (aible^isarlation, car,t en imaginant, par:exemple, que rénotme 
massif de TBimalâiya, la plus fiante civlined'e montagnes du>^lobe, fût traj|s- 
portée à 90« de sa position acliieUe, il ejfi résuUçrait tout,^u plus un change- 
ment de 1'^ dans la position actuelle de l'axe de rotation à Tintérieur du 
globe, et, par suite, une variation de l'' dans les latitudes des divers points 
de la surface. 
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tudes. En effet les distances des étoiles à Técliptique , c'est-à- 
dire leurs latitudes , sont restées les mêmes , tandis que toutes 
leurs longitudes ont augmenté avec le temps de la même quan- 
tité, par suite du déplacement du point équinoxial queFéqua- 
teur entraine avec lui dans son propre déplacement. 

Nous venons donc de retrouver dans le plan de Técliptique 
rinvariabilité qui manque à l'équateur; mais comme il est im- 
possible de renoncer aux coordonnées équatoriales, parce que 
ce sont elles que Ton mesure directement à l'aide des instru- 
ments méridiens, il faut se résoudre à en étudier les variations 
pour en tenir compte ensuite par le calcul. Et d'abord indi- 
quons la cause physique qui détermine, dans Taxe de rotation 
de la Terre, un changement progressif de direction. 

Cause physique des déplacements de la lig^ne des p61es et 

de réquateur terrestre. — En premier licu , le principe d'iner- 
tie nous montre que cet axe resterait toujours parallèle à lui- 
même , malgré le mouvement de translation de la Terre , si 
aucune cause extériemre ne venait agir sur le globe terrestre. 
En second lieu , c'est une loi parfaitement établie de la méca- 
nique rationnelle , que des sphères homogènes , ou formées de 
couches homogènes, s'attirent, en raison directe de leurs masses 
et en raison inverse du carré de leur distance mutuelle, comme 
si leurs masses étaient réunies à leurs centres respectifs. Les 
attractions exercées sur le globe terrestre, par le Soleil et les 
autres astres de notre monde, n'auraient donc aucune in- 
fluence sur la direction de l'axe de rotation , si la Terre était 
une sphère homogène. Or la Terre est un sphéroïde aplati 
vers les pôles et renflé à l'équateur : la loi précédente ne lui est 
donc plus applicable, et on a dû chercher si les attractions du 
Soleil et des planètes sur ce renflement équatorial n'auraient 
pas pour résultat de dévier peu à peu l'axe de rotation. 

On peut d'abord négliger entièrement les planètes , à cause 
de leurs distances toujours très - grandes et de la faiblesse de 
leurs attractions. Mais il reste le Soleil, dont la distance est 
compensée par l'énormité de sa masse, et la Lune, dont l'at- 
traction est sensible, à cause de la petite distance qui la sépare 
de nous. Naturellement il ne peut être encore question de notre 
satellite : il suffit de savoir que son action s'ajoute ici à celle 
du Soleil. 
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Considérons la Terre T (fig. 74) vers le solstice d'été; par la 
ligne des pôles TP et le Soleil S, faisons passer un plan qui 
devra se trouver, à cette époque, perpendiculaire au plan de 
Técliptique , et qui coupera le sphéroïde terrestre suivant l'el- 
lipse méridienne ePe'f^'Pour n'avoir à considérer que le ren- 
flement équatorial, supprimons à Tintérieur de la Terre la 
sphère qui a PP' poiu* diamètre. Cela est permis , car les attrac- 
tions que le Soleil exerce sur toutes les parties de cette sphère 
ont une résultante unique qui passe par le centre; elles ne 
sauraient donc influer sur le mouvement de rotation qui s'exé- 
cute autour de lui. Mais il en est autrement de la couche mince ou 
du ménisque qui forme le renflement équatorial, couche dont 
l'épaisseur est nulle aux pôles, et atteint son maximum es vers 
réquateur(2l 318"* ou, plus simplement, 21 kilomètres. P. 104). 
Considérons un point e de ce ménisque, situé au-dessous de 
l'écliptique qui se trouve représentée ici par sa trace ST sur le 
plan du dessin ; Tattraction solaire , s'exerçant sur ce point e 
suivant Se, oblique à ST, tend à faire basculer le ménisque au- 
tour du centre , et à rapprocher le point e de l'écliptique ST. Il 
est vrai que le Soleil exerce une action en sens inverse sur la 
partie opposée e' ; mais e' est un peu plus loin du Soleil ; par 
conséquent celte seconde action doit être moindre que la pre- 
mière; elle ne peut en détruire qu'une partie, et il reste tou- 
jours une tendance à faire tourner le ménisque autour du cen- 
tre T, ou plutôt autour d'une perpendiculaire TB au plan du 
dessin, de manière à le rapprocher de ST, c'est-à-dire du plan 
de l'écliptique. Or eef représente ici Téquateur dont le plan est 
perpendiculaire, comme celui de l'écliptique au plan du dessin, 
et l'angle elS , que l'action solaire tend à diminuer , est l'obli- 
quité de l'écliptique. Voilà donc un premier résultat facile à 
saisir : l'attraction que le Soleil exerce sur le renflement équa- 
torial tend à rapprocher l'équateur de l'écliptique, en le faisant 
tourner dans le sens rétrograde indiqué par la flèche au- 
tour de l'intersection de ces deux plans , c'est-à-dire autour de 
la ligne des points équinoxiaux ; elle tend à redresser l'axe de 
rotation TP et à le rapprocher de l'axe de l'écliptique ou de la 
droite TE perpendiculaire à ce plan. C'est là, en effet, ce qui 
aurait lieu si la Terre ne tournait pas. Mais son mouvement 
de rotation a pour résultat de transformer la tendance de la 
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ligne PF vers TE en un mouvement conique de PP autour 
de TE; en d*au1res termes, la rotation du globe empêche 
réquateur de se rapprocher de Fécliptique, et transforme cette 
tendance en un mouvement conique autour de TE. En effet, 
composez les deux rotations qui se tronvent ici en présence , 
Tune directe, autour de Taxe polaire TP, Taulpe rétrograde, 
autour de TB. Pour cela, portez wt TP et sur te p'oiêngemmf^ 
de TB des longueurs Tp et T^ proportionnelles aux vitesses 
angulaires de ces rotations, en remarquant <fm la seconde, 
due à Finégalité d'action du Soleil sur lés parties opposées du 
renflement équatorial , est infiniment tnoins considérable que 
celle de la rotation diurne. La diagonale tf/ d« parallâo- 
grmnme construit sur Tp et T/ sera l'axe 4e la rolatton ré- 
sultante, et, par suite, la directbm »o*vdle de l'aîre terrestre. 
Évidemment cet axe se trouve ainsi dévié 4a»« un plan per- 
pendiculaire au plan pTE. En répétant la même «onstrïidîon 
pour rinstant suivant, on trouverait une nouvelle posHion tp" 
de l'axe polaire, laquelle fésoltemit pcffeiUement d'une -éévla- 
iion de l'axe Tp' dans un plan perpendiouktîre à p'TE.... En 
d'autres termes, les éléments pp', py.... li»éaîreïaent décrits 
par un point quelconque de 3'axe Tp , se tretfveront constatfi- 
raent perpendiculaires aux rayons Ep, Ep'.... en sorte que te 
point p décrira un cercle autour de E, tandis que l'axe polaire 
Tp ou PP décrira un cône de révolution autour de la normafle 
TE au plan de l'écliptique. 

Pour bien comprendre cette altération remarquatole qui 
s'opère continuellement dans la direction de te ligne des 
pôles, sous l'influencé de Tattraclitm ^e te Soteil exerce sur 
le renflement équatorial de notre globe , il nous fîUfflra de 
rappeler les phénomènes trè^-vulgaLres , mais tout à fait ana- 
logues , que nous présente le mou^^ement de rotation de la 
tOB|»e (fig. 75). Plaçons la toupie sunr sa poiiïte , dans la posi- 
tion inclinée TP : la pesanteur tend^ra à la faire tonfber en 
tournant autour de la pointe T, c'esit-à-direii augmenter de 
plus en phis Fangle PTE formé par J'axe de la toupie avec la 
verticale TE. Mais, si ce petit appareil est animé d'un vif mou- 



* Afin de tenir compte de Top^position de seat > de ces deux rotations dont 
Tune est dtreete et Fautre rétrojçrade. 
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Tcment de rAlalîoii autour de son axe TP, il ne tombera point : 
seiriement son axe tournera coniquement autour de la verti- 
cale TE en conservant arec elle le mên>e angle, jusqu'à ce que 
te frottement du sol et la ré^tance de l'air aient diminué sen- 
siblement sa vitesse de rotation. Comnïe la composition des 
rota1fie«» s'opérerait ici d^me manière toute semblable, tious 
nom koincrom à reproduire, sur ïa figure 75, la construe- 
tloa de la figure 74. H existe pourtant une différence entre 
ees^ phénomènes quî se présentent avec tant d'analogies sur 
cteux échelles si inégales : c'est que le mouvement conique de 
l^xe de la toupie autour de la verficate alBfecte ïe sens de to 
rotation de la toupie eilé-miéme, fandSs^ que Taxe terrestre 
marche en sens Inverse de la rotation de la Terre. On s*expli- 
quera cette différence en comparant l'es deux figures. S'agit-il 
de la toupie ? l'action de la pesanteur tend à incliner l'axe , à 
augmenter son angle avec la normale au sol (verticale) ; s*agit-il 
de ter Teire? Fattraction du Soleil Itend à relever Taxe, à dimi- 
nuer son angle avec fa normale au plan de l'écliptique. Dans 
le premier cas, Taxe de la petite rotation composante doit être 
porté en It (fig. 74) sur le prolongement de TB; dans le se- 
cond, if doit être porté en Tf (fl'g. 75) sur la ligne TB elle- 
même, en avant du plan de la fi'gure auquel cette Hgne TB e§t 
pei^^cndiculaire. 

EJn mécanisme asser simple, que Ton dort à Bohnenberger*, 
et que Fou trouve dans plusieurs cabinets de physique , rend 
pfi^ifteoaenA compte des faits nsécaniques si curieux dont nous 
venons de donner une analyse bien incomplète. lï suffît de le 

■ ' > I I » ■ m I II I . III > ■ ■ p I ^^.1—1^ 

* V^ vu vdQAS l68 c^RedioiM dt»riin(versilé de Leyde, un appared encore 
pluft âoiple «ù se tm^mt réaUséfi à Tolonté )c8 deux cas précédents. C'est un 
Vaaè^ en te-Menc LL' (flg. 75 bt^), relié pat* deux bras à un petit eylliMire 
CTOU9 A> ((u^un* axe CB ti*a«?erse à frottement dur. On fktt tourner comme un 
lo4iDx%L apparu st simple etsif peu co(Ueuï, en posant Textrémité Bde Faxe 
sur un. support convenable. Four un sens donné do rotation, on obtiendra 
un mouvement conique de Taxe incliné BC autour de la verticale BV, soit 
teift'tfr m êm e sens^ soit dans ïe sens contraire (comme dans la figure), suivant 
^on aura p^^ le centre de gravité de l'appareil au-dessus ou au-dessous 
du support B. 

ies appareils tournadis de M. L. Foueauft se prêtent à des expériences du 
même genre et à d'autres recherches bien plus délicates dont il ne saurait 
être question ici malgré tout PlnVévêt q«'^tes ont excité. 
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mettre en mouvement pour faire concevoir comment la rota- 
lion de la Terre autour de TP (flg. 74) empêche Féqualeur de 
se rapprocher de récliptique, et transforme cette tendance en 
un mouvement de rotation conique de Taxe TP autour de la 
ligne TE, perpendiculaire au plan de l'orbite terrestre. 

Le mouvement de Taxe TP est nécessairement partagé par le 
globe tout entier qui fait corps avec le renflement équatorial ; 
et comme la masse de celui-ci est très-faible vis-à-vis de celle 
de la sphère intérieure dont nous avons fait d'abord abstrac- 
tion, il en résulte que le mouvement produit devra être d'une 
lenteur extrême*. Quant aux conséquences géométriques de ce 
mouvement, elles sont aisées à déduire : 

V L'angle PTE (fig. 74) du cône décrit lentement par la ligne 
des pôles autour de TE est égal à l'obliquité de Técliptique «TS, 
c'est-à-dire à 23^ 28'. 

2° Dans le mouvement de translation de la Terre, Taxe TP 
ne reste pas constamment parallèle à lui-même, mais aux gé- 
nératrices successives du cône de révolution dessiné dans la 
figure 74. 

3° Si on détermine, à diverses époques, la position des pôles, 
de réquateur et de Técliptique sur la sphère étoilée**, on trouve 
que ceux de Técliptique ont conservé sensiblement leurs posi- 
tions parmi les étoiles (pi. IV), tandis que le pôle P de l'équa- 
teur "^^^ s'est déplacé le long d'un petit cercle qui a pour centre le 



* La machine d'Atwood , dont on se sert dans tous les cours de physique 
pour expliquer les lois de la pesanteur, montre bien que si la quantité de 
mouvement d'un mobile vient à se partager entre les molécules d'une masse 
plus forte, la vitesse se trouve diminuée dans le rapport de la nouvelle masse 
à Tancienne. Le petit poids additionnel de la machine d'Atwood tomberait, 
s'il était seul , avec la vitesse de chute ordinaire de tous les corps pesants; 
mais, comme il ne peut se mouvoir sans entraîner avec lui une masse beau- 
coup plus considérable qu'on a eu soin de soustraire à Taction de la pesan- 
teur, la vitesse de chute se trouve considérablement amoindrie. C'est pré- 
cisément ce dont il s'agit dans le texte. (Leçons de Physique de M. Gabart, 
n«4i. ) 

** 11 ne faut pas oublier que la Terre et même son orbite annuelle peuvent 
être considérées comme un simple point lorsqu'il s'agit des étoiles. Le mot 
de Pascal : l'inflni est un cercle dont le centre est partout et la circonférence 
nulle part, s'applique ici; du moins le centre de la sphère céleste est-il à peu 
près partout dans le monde solaire. 

Il suffit de parler de l'un des deux pôles. 



»•» 
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pôle E de Técliptique, et pourrayoj sphérique un arc de 23^28'. 
A l'époque des observations d'Aristille et de Timocharis (école 
d'Alexandrie, 300 avant J. C), le pôle était en P'"; il se trouvait 
en- F vers le temps de Ptolémée (140 ans après J. C); en F' à 
l'époque d'Ouloug-Beg (observations faites à Samarcande, au 
xv« siècle); aujourd'hui enfin, au centre de la carte. D'après 
l'arc déjà parcouru, on peut conclure que le pôle F emploie 
72 ans environ à parcourir 1^ sur ce cercle, et qu'en 26 000 ans 
il en décrit la circonférence entière. Le sens p»'P'"pp'p de ce 
mouvement est rétrograde , puisqu'il procède dans le sens du 
mouvement diurne de la sphère céleste , ou , comme disaient 
les anciens, contre Tordre des signes*. 

Étoiles qui deviennent successivement polaires. — L'étoile 

brillante qui désigne actuellement le pôle par sa proximité, en 
était très -éloignée à l'époque de la construction de la grande 
pyramide d'Egypte. C'était a du Dragon (pi. IV) qui servait 
d'étoile polaire, le pôle étant alors en P'\ Aujourd'hui, le pôle 
n'est plus qu'à 1^ ^ de la polaire actuelle (a de la Petite Ourse ). 
Il continuera à s'en rapprocher pendant deux siècles et demi ; 
alors la distance sera réduite à 30'; puis il s'en écartera de plus 
en plus et passera dans d'autres constellations. On peut suivre 
sur la mappemonde de la planche IV ou sur un globe les étoiles 
qui doivent successivement devenir polaires; dans 12000 ans, 
ce sera le tour de « de la Lyre ou de Véga, la plus belle étoile 
du ciel boréal. 

Chang^ement d'aspect de la voftte céleste. — Là ne se 

borne point l'effet du déplacement conique de la ligne des 
pôles; il en résulte encore, sur tous les horizons terrestres, 
des modifications lentes, mais progressives dans l'aspect même 
de la voûte céleste. Ce qui donne à la sphère étoilée, vue 
d'un lieu donné (voy. la pi. IV bis relative à Paris), un ca- 
ractère propre à un climat, c'est, d'une part, l'étendue de 
la région des étoiles circumpolaires , dont les parallèles diur- 
nes ne descendent pas au-dessous de l'horizon; ce sont, d'au- 



'" La planche IV représente la voûte céleste vue de Tintérieur; on a donc 
été forcé d'assigner au mouvement diurne un sens qu'on nomme ordinaire- 
ment dire<A, opposé à celui des aiguilles d'une montre. Le sens convenable 
se trouve rétabli dans la pi. IV his. Voy. les notes. 



Il 
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tre part, les coiicftêlIa4ioii6^|uistraies qui s'&kyeoH à ^ètoè^ 
et se coiLchent peu de temps après '^r lem*. PIik au sud 
sont les éioUes invisibles pour uous et C3£eun|)(daik*es pour 
nos antipodes. 

Ces deux régions sont souvent n<Hnraé€6 cercles ou eones 
de perpétuelle apparition ^ de perpétuelle invisibilité. Le 
mouvement oonique #3 y^^ • terrestre donna à k longue un 
démenti à cette épithMe de perpétuelie. Il fââ passer tente- 
ment, d'une coosteUation à l'autre » ces deux cerctes éout il 
porte les centres , rendant peu à peu cireunipolaîres les étoiles 
qui se couchaient autrefois » et rendant visiUes pour nous 
celles que nos ancêtres n'avaient jamais voes. 

Âiusi , il y a 40 siècles , vers l'époque ua peu indécise de 
l'érection des grandes pyramides d'Egypte^ la eonsteHation de 
Cassiopée n'était pas comprise dans le cerdie die perpétuelle 
apparition { elle se couchait sur l'horiaoti de Paris , tandis que 
la Croix du Sud et les plus belles étoile du Centaure brillaient 
dans la r^ion australe de notre ciel. >fai$ le^ trlîditi<ms hu- 
maines ont été trop souvent bouleversées et interrompues pour 
avoir gardé le souvenir de ces phénomènes^ et de furent les 
hardis navigateurs du xr siècle qui tirent connaître aux Euro- 
péens ces magnifiques c^istellalions oubliées depuis si long* 
temps> 

bien saisi le mouvement de la ligne des pôles TP (fig. 7#)o dé* 
crivant en sens rétrograde « autour de la ligne immobile T£ , 
un cône dont l'angle est égal à l'obliquité de l'écliptique oU 
à PTE , il devra maintenant tâcher die «livre dan» l'espace te 
mouvement de l'équateur (toujours perpendiculaire i^ la gêné* 
ratrice mobile de ce cône) * et la série de ses intersections avec 
le plan fixe de l'écliptique. Or l'intersection mc^ile de ces deux 
plans, c'est précisément la ligne TBdes points équinoxiauxi 
ligne perpendiculaire au plan mobile PTE, puisque TP et TE 
sont respectivement normales à l'équateur et à l'écliptique . De 
ce que le plan PTE tourne en 26 000 ans autour de TE , dans 
le sens rétrograde, il résulte donc que la ligne des équinoxes 

* Ufi peut aH>afeil iiaagiiié et coastruit pair M. Robert, 4^ cité p. 209, 
peut servir pour cela* 



tournera -aus» autour de TE et parcourra Técliptique^ d'un 
mouvement uniforme et rétrograde , dans le même laps de 
26000 ans. Chaque année» cette ligne décrira «ur Técliptique, 
en sens inverse du mouvement apparent du Soleil , Un petit 
angle égal à SiQ" environ*^ 

C'est là le phénomène connu sous le nom de rétrogradation 
des points équino^iausi. 

Pr^èeMion fi«» é^vUn^^e^*^ Pour étudier les effets de cette 
rétrogradation, il faut se reporter à la figure 65 Où nous pla- 
cions la Terre en T, centre de l'orbite SS'S/' que le Soleil pa- 
raît parcourir annuellement dans le sens de la flèche. Suppo^ 
sons qu'en une certaine ahnée le Soleil rencontre en B le point 
équinoxial de printemps; pendant te cours de Tannée suivante, 
ce point aura marché de ôO'^ dons le sens rétrogmde et se trou* 
vera en B' (l'arc BB' eet très*exagéré sur la figure). Le Soleil le 
rencontrera enB' avant d'avoir effectué une révolution complète 
qui le ramènerait naturellement à son point de départ S« Or 
rinstant où le Soleil passe par le point équinoxial est l'instant 
de réquinoxe : Téquinoxe aura donc lieu en B' avtmt que le So- 
leil soit revenu à sa position première , avant qu'il ait achevé 
sa révolution complète. 11 en sera de même Tannée suivante : 
le Soleil, parti du point équinoxial situé actuellement eti B', le 
rencontrera en B'\ à son deuxième retour; Téquinoxe arrivera 
encore une fois plus têt que si le point équinoxial fût resté 
en B'. Cette perpétuelle anticipation des équinoxes se nonune 
làpréimssion des équinoxes: On voit comment elle résulte de la 
rétrogradation des points équinoxiaux^ 

Nous avons dit , dans le chapitre iv^ comment on déta^mine 
la position du point équinoxial B (fig^ dâ) que Ton adopte en- 
suite pour origine commune des astetisions droites et des 
longitudes. Si on reconunence la même détermination Tannée 
suivante, on trouve que le point B s*est déplacé de 50",2 sur 
Técliptique; deux ans après, il a marché de 100",4, et ainsi de 
suite. 

A raison de 50",2 par an, ce point parcourt 1* en ^2 ans el 
la cli'cohféreïice entière en 26000 ans. 

Puisque le point pris pour origine des longitudes rétrograde 
chaque année de àûf\ït, chaqw année la longitude d'un point 
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fixe quelconque, d'une étoile, par exemple , augmente de cette 
quantité-là, tandis que sa latitude reste invariable. Voici un 
exemple : A Tépoque où Hipparque fit ses observations , la lon- 
gitude de a de la Vierge était de 174^^ environ; elle est aujour- 
d'hui de 2010 46'; Torigine des longitudes s'est donc déplacée 
de 27M6' = 99960" en 1996 ans, c'est-à-dire de 60", 1 par an. 
Quant à la latitude de a de la Vierge, elle est toujours restée 
de —2^ environ, parce que le plan de Técliptique n'a pas changé 
de direction *. 

Voilà pour les coordonnées écliptiques : là Tinfluence du 
mouvement conique de l'axe de la Terre se réduit à déplacer 
l'origine des longitudes. S'il s'agit des coordonnées équato- 
riales, l'effet est plus complexe ; les ascensions droites vont bien 
en augmentant, à mesure que le point équinoxial recule à la 
fois sur l'écliptique et siur Téquateur , mais leurs accroisse- 
ments ne sont plus proportionnels au temps écoulé. Nous 
avons annoncé déjà (p. 65) que ces coordonnées subissent avec 
le temps des variations dont la théorie enseigne à tenir 
compte. On en voit maintenant l'origine ; quant aux formules 
et aux calculs qui s'y appliquent , ils ne peuvent être dévelop- 
/ pés ici. 

Année sidérale. — La couséqueuce la plus importante est 
relative à l'année tropique , c'est-à-dire au temps qui s'écoule 
entre deux retours successifs du Soleil au même point équi- 
noxial. Ce temps n'est pas égal à la durée d'une révolution com- 
plète du Soleil ; car le Soleil, parti du point équinoxial B(fig. 65), 
le retrouve à son retour en B' ; il lui reste donc à parcourir en- 
core le petit arc BB'=50",2 pour revenir à son vrai point de 
départ. Or le Soleil parcourt l'arc BADPB'=1 296000"— 60^, 2 
en 365J,24222 (durée de l'année tropique) ; en quel temps x par- 
courra-t-il la circonférence entière BADPB? 



* Cela serait rigoureusement vrai sans les attractions qu'exercent les autres 
planètes. En fait, l'écliptique n'a point rinvariabilité absolue qui lui est attri- 
buée dans le texte \ son obliquilé diminue peu à peu , à raison de h^" par 
siècle. Il en résulte de petites variations correspondantes dans les latitudes 
des étoiles, et même dans la vitesse de rétrogradation des points équinoxiaux, 
qui est actuellement un peu plus grande qu'au temps d'Hipparque. Nous né- 
gligerons entièrement ces petits effets. 
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Le problème se résout par une simple proportion : 

X _ 1296000 
365,24222 "" 1296000 — 50,2 ' 

d'où a?— 365^,24222 z=0i,01416. 

Ainsi le Soleil emploie 365^,25638 à achever sa révolution 
réelle, et à revenir, non pas au même équinoxe , mais au 
même point fixe de TécUptique, par exemple à la même 
étoile. 

Les mouvements absolus de rotation ou de translation doi- 
vent être estimés par rapport à des repères immobiles tels que 
les étoiles , et non par rapport à des points qui sont eux- 
mêmes en mouvement. On mesure la durée de la rotation ter- 
restre par les retours successifs d'un méridien à la même 
étoile , et on lui donne le nom de jour sidéral ; de même, on 
mesure la durée du mouvement de translation de la Terre par 
les retours successifs de son rayon vecteur à la même étoile , 
et on lui donne le nom d'année sidérale. L'année tropique 
ne donnerait pas plus la durée de la révolution annuelle de la 
Terre, que le jour moyen ne donne la diurée de sa rotation 
diurne. 

C'est à l'année sidérale que s'appliquent les lois de Kepler, 
non à l'année tropique. Si nous nous sommes servis de cette 
dernière dans le chapitre vni, c'est que nous négligions alors 
la précession des équinoxes qui constitue la différence de ces 
deux périodes. Mais c'est toujours l'année tropique qui règle 
le retour des saisons et le calendrier. 

Opinions des anciens snr la précession. •— Lorsque l'on 

suit, à l'aide de la planche IV, la marche rétrograde du pôle P 
sur le petit cercle qu'il décrit autour du pôle Ë de Técliptique, 
on conçoit que le déplacement relatif du pôle et des étoiles 
puisse donner lieu géométriquement à cette alternative : ou la 
ligne des pôles parcourt le cercle p*'?''?'? autour de E, sur la 
sphère céleste immobile, ou cette ligne P est tixe, et la sphère 
elle-même tourne tout d'une pièce,, en sens inverse^ autour du 
pôle E de l'écliptique. 

La première interprétation est la nôtre ; elle a été proposée 
pour la première fois par Copernic. La seconde est celle d'Hip- 

COSMOGRAPHIE. 16 ' 
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parque el da iom ceiut qui ont adopté, coi»ma point de dé- 
part, rimmobilité absolue de la Terre au centre de l'univers. 
Géométriquement, ces deux hypothèses oppo3ées sont équiva- 
lentes. Mais, comme la ligne des pôles conserve toujours la 
même position sur Thorwon d'un lieu quelconque, si on 
admet que cette ligne tourne coniquement autour de Taxe 
de récliptique , il tout admettre aussitôt qu'elle entraîne Iç 
globe terrestre dans son mouvement. L^ seconde hypolbè«e, 
au contraire, laisse la ligne des pôles et te Terre imniobi- 
les ; elle attribue tous les déplacements à la sphère céleste. 
Voyons par quelle c(»nbiuaisou mécanique on pourrait h réa- 
liser. 

Imaginez une sphère tournant en un jour sidéral autour des 
deux points w et «' (fig. 76), et portant intérieurement la sphère 
céleste sur deux pivots E, E', auUmr desquels celles-ci tourne en 
en cens inverse en 26 000 ans* Is spectateur placé au centre T 
verra la sphère céleste animée de ces deux rotations à la fois, 
l'une rétrograde, l'autre directe ; l'une produisant le spectacle 
Journalier du ciel, l'autre les effet» à longue période de la pré- 
cession. Considérez maintenant, sur cette figure, l'état du ciel 
150 ans avant J, C; Téquateur coupe lécliptique ^ïi' en r, 
point équinoxial de printemps , ou , comme disaient les an- 
ciens, premier point du Bélier, La Grande Ourse est assez pro- 
che du pôle P, mais « de la Petite Ourse (la Polaire actuelle) 
en est encore très-éloignée. Vingt siècles plus tard, en 1850, 
la sphère étoilée intérieure a tourné de la quantité angu-r 
lajre ïï' (fig. 77) autour de Vmet EE'; la Grande Ourse s'est 
éloignée du nouveau pôle P; « de la Petite Ourse s'en est rap- 
prochée et est dcYenue étoile polaire. La ligne fixe PF ou ^ 
ne perce plus la sphère céleste aux marnes points; mais cet axe 
de la rotation diurne n'a point ebangé de direction absolue 
dans 1 espace, et l'équateur actuel est fïVt Si la sphère céleste 
intérieure conservait la trace de Téqualeur primitif de Tan lôO 
av. J. G., on verrait aujourd'hui cette tr»ee transportée e» tiïV, 
et l'ancien point équinoxial serait en T. Doue le point actuel T' 
a marché en sens rétrograde, et a parcouru l'ar^ XT' pendant 
ces 2000 ans. Il est inutile d'en dire davantage ; on suivra ai^ 
sèment tous les détails de la préc^^n sur les figures 76. et 77, 
ou sur un globe constmit d'ai^ès Thypothèse ancienne que ces 



OPINION DES ANCIPNS SUR LA PRÉGESSION. 343 

figures représentent (la sphère extérieure doit être alors ré- 
duite à un grand cercle portant les pivots intérieurs E, E' et 
tournant sur les pivots extérieurs w, tt'). 

Hipparque et Ptolémée reconnurent en effet toutes les con- 
séquences géométriques de cette double rotation en sens oppor 
sés« savoir» l'uniforme accroissement des longitudes des étoUes 
joint à rinvariabilité de leurs latitudes, les variations beaucoup 
plus complexes des coordonnées équaloriales , le phénomène 
de la précession des équinoxes et la distinction nécessaire 
entre l'année tropique et l'année sidérale. JJIais la découverte 
d'Hipparqne donna lieu h une singulière modification, dont 
nous allons parler, dans la manière primitive de compter les 
longitudes et d'assigner les positions du Soleil. 

/Signes d^ ï^dia^ue et c^nsteUatli>«s mB^l^cmlBU» — Avant 

la découverte de la précession (150 ans av. ). C), on croyait que 
les divisions de Fécliplique relatives aux mouvements du So- 
leil étaient fixes comme les étoiles et devaient toujours ré- 
pondre aux o^mes constellations : les points équinoxiaux, par 
exemple , au Bélier et à la Balance, les points solstici^ux au 
Capricorne et au Cancer. U était donc naturel de désigner ces 
points et ces divisions par les noms et les signes des constella- 
tions dans lesquelles ils se trouvaient à l'époque reculée où 
cette partie de l'astronomie prit naissance, Lorsqu'on eut 
compris que cet accord ne pouvait toujours durer, il fallut bien 
renoncer à marquer njatériellement les divisions de Téclip- 
tique par des constellations ; mais, afin de changer le moins 
possible les anciens usages, on garda la division première en 
12 signes (de ao^) à partir de Téquinoxe de printemps, et on 
leur conserva les noms et les symboles des constellations qui 
s'y trouvaient autrefois. De cette manière, le commencement 
du signe du Bélier, ou du 1" douzième, tombe toujours, par 
convention, au point équinoxial de printemps; le signe du 
Cancer, ou le 8* douzième, commence au point solsticial 
d'été, etc.... Il faut éviter de confondre les termes autrefois 
synonymes de signe et de constellation : les signes du zodiaque 
sopt des douzièmes de la circonférence auxquels on donne des 
noms propres comme aux divisions de la rose des vents, tan- 
dis que les constellations zodiacales sont les 12 groupes d'étoi- 
les qui répondaient, il y a 2150 ans environ, aux signes du 
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zodiaque, et qui s'en écartent de plus en plus par un mouve- 
ment apparent dirigé, en sens direct, autour de Taxe de Féclip- 
tique. En 2150 ans, cet écart est monté à 2150 X 50",1 =S(y^ à 
peu près; or 30* est précisément la longueur d'un signe; donc 
la configuration stellaire du Bélier a parcouru tout le premier 
signe du zodiaque ou T, et se trouve maintenant dans le sui- 
vant, b' . Dans 21 siècles environ, la constellation du Bélier se 
trouvera dans le signe des Gémeaux tJ . Enfin, après 26 000 ans 
révolus, les étoiles du Bélier se retrouveront dans le signe du 
Bélier qu'elles occupaient 150 ans avant Hipparque. Inutile de 
répéter que ce déplacement des étoiles zodiacales, dans le sens 
direct,' n'est qu'apparent, et qu'il est dû à la rétrogradation 
bien réelle des points équinoxiaux. 

Heureusement cette confusion a cessé; les signes et leurs 
symboles sont bannis de Técliptique dont les divisions procè- 
dent désormais comme celles de tout autre cercle. Il était né- 
cessaire de la signaler, parce que Tancienne division se retrouve 
dans une foule de livres, et qu'elle a servi de base à des dis- 
cussions intéressantes pour l'histoire et la chronologie *. 

La précession considérée comme preave da moairement de 

la Terre. — Le phénomène de la précession doit être consi- 
déré comme une des preuves les plus décisives que l'on puisse 
citer en faveur de la théorie du mouvement de la Terre. La 
mécanique nous montre que, si la Terre tourne autour de la 
ligne des pôles, la précession s'explique, jusque dans les moin- 
dres détails, par l'attraction que le Soleil et la Lune exercent 
sur le renflement équatorial de notre planète. Dans l'hypothèse 
contraire, le phénomène de la précession deviendrait entière- 
ment inexplicable, car on ne saurait considérer comme une 



* Si les fameux zodiaques des temples égyptieas d*Esaé et de Dendéra 
représentaient fidèlement l'état du ciel, à l'époque où ces temples furent 
construits, il serait facile d'en assigner la date à un siècle près ; il suffirait 
pour cela de les comparer à notre zodiaque actuel. La distance d'une étoile 
connue à un point équinoxial ou solsticial augmentant à raison de i* par 
72 ans, il serait facile de calculer à quelle époque répondait la position que 
l'ancien zodiaque assigne à cette étoile. Blalheureusement il parait que ces 
zodiaques égyptiens sont de simples processions de personnages allégoriques, 
entremêlés » un peu au hasard , de signes ou de symboles des constellations 
zodiacales. 



PRÉCESSION. 245 

explication les opinions des anciens à ce sujet. 11 est bon de faire 
remarquer ici que Texplication proposée par Copernic était pu- 
rement géométrique, comme celle des anciens ; rien ne pouvait 
faire soupçonner, ni à lui, ni à Kepler, ni à Galilée, l'intime 
relation que la mécanique moderne a dévoilée plus tard entre 
deux phénomènes aussi peu connexes, en apparence, que 
l'aplatissement du sphéroïde terrestre et la précession. On peut 
même dire que le phénomène de la précession constituait une 
objection sérieuse (non formulée cependant) contre le système 
copernicien : il était impossible alors dé comprendre comment 
et pourquoi Taxe de rotation de la Terre changeait peu à peu 
de direction dans l'espace. Mais cette difficulté a eu le sort de 
toutes celles qu'a rencontrées le système de Copernic et de 
Newton ; elles ont toutes été résolues. 

Inflaence de la précession sur les saisons. — La précession 

n'intéresse que la longueur relative des quatre saisons. En se 
reportant au chapitre xii , on verra que Thiver est la plus 
courte saison ( sur notre hémisphère ), parce que le périhélie 
tombe près du solstice d'hiver. Quand la rétrogradation des 
points équinoxiaux et solsticiaux aura changé sensiblement cet 
état de choses, il en résultera une légère modification dans le 
tableau de la page 216. Sous tout autre rapport, la théorie des 
saisons dépend exclusivement de l'obliquité de l'écliptique : or 
on vient de voir que les causes mécaniques de la précession 
agissent précisément pour conserver cette obliquité. 

Variations séenlalres des éléments de l*orbite terrestre* 

— Elles ne sont point du domaine de la Cosmographie. Nous 
avons dit que l'obliquité de l'écliptique n'est pas aussi inva- 
riable que nous l'avons supposé : elle diminue progressive- 
ment, à raison de 48'^ par siècle. Si, dans la suite des siècles, 
l'écliptique était amenée à coïncider avec l'équateur, l'inégaUté 
des saisons disparaîtrait. Maiç, d'après la théorie, le change- 
ment d'obliquité, qui est cent fois plus lent que les efiets déjà 
si lents de la précession, ne se produira pas toujours dans le 
même sens, comme la précession. Après avoir diminué pen- 
dant un certain temps, l'obliquité de l'écliptique commencera 
à croître. Ses variations seront toujours renfermées dans 
d'étroites limites , entre lesquelles elle peut seulement osciller 
avec une extrême lenteur. Il y a 2000 ans , l'obliquité était 
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2a®28' + 48*'X30=23^44' : les tropiques des cartes géognK 
phiques étaient donc plus écartés qu'aujourd'hui de Féquateur^ 
et la zone intertropicale avait 32' de plus en largeur. 

Le grand axe de l'orbite terrestre change anssi peu à peu 
de position ; l'excentricité va en diminuant. Toutes ces varia*^ 
tions lentes sont des conséquences mathématiques de l'attrac-^ 
tion mutuelle des divers corps du système solaire. Il y a pour- 
tant un élément qui échappe aux variations séculaires, c'est la 
durée de la révolution sidérale. 

On voit que les éléments des deux mouvements diurne et 
annuel de la Terre subissent tous des changements progressifs, 
sauf la durée de la rotation et celle de la translation annuelle 
(jour sidéral, année sidérale) qui restent inaltérables. 



CHAPITRE XV. 

MASSt DU SOLEIL. 

MafiMe des coi^.^Lanotiou de masse est coi*rélatlvé à celle 
d'inertie. Chaque molécule immobile ne i^e met en mouvement 
que Si elle est sollicitée par une force ; il faut donc d'autant 
plus de force pour communiquer un même mouvement à dif- 
férents mobiles, que les masses de ces mobiles sont plus consi- 
dérables. Par une sorte d'abstraction géométrique très-saisis- 
sable, mais dont il est difficile de préciser les termes, on 
définit ordinairement la masse d'un corps : la quantité des 
molécules matérielles qui le composent ; mais oti ne sait guère 
ce que c'est que les dernières particules ou molécules dont un 
corps est composé. En fait, nous acquérons la notion familière 
de la masse des corps par l'effort qu'il nous faut développer 
pour les empêcher de tomber. Cet effort devient double, triple, 
s'il s'agit de retenir deux , trois corps identiques à lô fois ; en 
un mot, cet effort, ou son équivalent le poids d'un corps, est 
est proportionnel à sa masse, et lui sert de mesure. 

Mais le poids d'un corps ne dépend pas seulement de sa 
masse ; ce n'est pas une qualité qui lui soit ifthérente, et qu'il 
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emporte partout avec lui* Sans y rien ajouter, sans en rien re- 
tranchei*, transporter le même corps à une distance double du 
centre de la Terre, et aussitôt son poids, oU l'eAFort nécessaire 
pour Tempêcher de tomber, sera réduit atl quart. Portez-le sur 
le Soleil, et son poids deviendra beaucoup plus grand ; il fau- 
dra un effort musculaire bien plus considérable pour le sou**- 
tetiif. 

Le poids d'un corps est donc proportionnel à M masse, et à 
rintensité de la pesanteur qui sollicite actuellement chacune 
de ses particules. 

La pesanteur qui attire toutes les partictiles d'un corps vers 
le centre de la Terre est elle-même proportionnelle à la masse 
de la Terre, et en raison inverse du carré de la distancé du 
corps à son centré*. 

Si la masse de la Terre devenait double, le poids d'un corps 
placé à sa surface deviendrait double , toutes choses égales 
d'ailleurs. 

Ainsi, potu* mesurer les masses des difféH^ts globes de notre 
système, il suffirait de peser un même corps sot chanm d'eux, 
de chercher le ressort qui lui ferait équilibre , la force qui 
l'empêcherait de tomber, en ayant soin, toutefois, de le placer 
toujours dans les mêmes circonstances, c'est-àKlire à la même 
distance du centre du globe attirant. En désignant par 1 le 
poids du corps placé à une distance quelconque du centre de 
la Terre, on trouverait qu'à la même distance** du centre de 
chaque planète, ce poids devient : 

^ pour Mercure , 
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' Vénus, 
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Mars, 


339 
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Jupiter , 


102 
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Saturne , 


15 
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Uranus , 


25 
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Neptune, 


359600 


)) 


le Soleil. 



* On suppose ici que le corps est placé k la surface ou en dehors du globe 
terrestre. Pour un corps placé ^ l'Intérieur de ce globe, la loi serait diffé- 
rente. 

** Peu importe l'espace spbérique occupé par la masse du globe attirant , 
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Donc , si on prend pour unité la masse de la Terre, celles 
des différents globes de notre système seront respectivement 

Il est inutile de dire qu'un tel programme d'expériences est 
absolument impossible à réaliser, et comme c'est là pourtant 
ce que nous suggérerait immédiatement notre manière habi- 
tuelle d'apprécier les masses des différents corps, il en résulte 
qu'on ne comprend guère, en général, par quel moyen les 
astronomes sont parvenus à déterminer les masses des corps 
célestes. Rien de plus simple pourtant, mais il faut d'abord 
rapporter l'idée de masse à une notion dynamique, au lieu de 
la déduire d'une notion statique ; il faut considérer, non plus 
l'effort variable qu'un corps transporté successivement sur dif- 
férentes planètes exercerait sur le support qui l'empêcherait de 
tomber, mais bien la vitesse variable qu'il acquerrait, dans les 
mêmes circonstances, si on le laissait tomber vers le globe atti- 
rant. Or la Terre et les planètes tombent continuellement vers 
le Soleil, tout compe les corps terrestres non étayés tombent 
vers le centre de nôtre globe , tout comme les satellites tom- 
bent vers les planètes qu'ils accompagnent. Que l'on mesure 
donc ces vitesses de chute (et les observations astronomiques 
vont nous en donner le moyen), qu'on les ramène , par un 
simple calcul, à ce qu'elles seraient pour une même distance 
du corps attirant, et l'on aura une série de phénomènes tout 
aussi propres à mesurer les masses des globes attirants que le 
seraient les poids d'un même corps transporté successivement 
à la même distance de chacun d'eux. 

La masse d'une planète est proportionnelle à la vitesse de 
chute qu'elle imprime, en une seconde, à un corps quelconque 
placé à l'unité de distance , et abandonné à son attraction. 

Ici , on le voit , il n'est plus nécessaire de tenir compte de la 
masse du corps attiré , et de s'astreindre à présenter toujours 
la même masse à l'attraction des divers globes de notre système, 



pourvu que l'on place le corps attiré ea dehors de cet espace et toujours ii la 
même distance du centre. C'est ce qu'on exprime en disant qu'une sphère 
matérielle homogène, ou composée de couches homogènes» attire les corps 
extérieurs de la même manière que si toute sa masse était réunie à son 
centre* 



k 



• 
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car tous les corps, quelles que soient leurs masses et leur nature, 
acquièrent la même vitesse en tombant d'une même distance 
vers une même planète. 

Nous savons très-exactement , par les expériences des physi- 
ciens , quel est l'espace parcouru par les corps tombant à la 
surface de la Terre , c'est-à-dire à la distance r du centre de 
notre planète * : il s'agit maintenant de calculer cet espace dans 
le cas où les corps seraient attirés, à la distance r, par la masse 
entière du Soleil. 

Chute de la Terre Vers le Soleil en i". — Soient S le Soleil 

et TT' (fig. 79) Torbite terrestre que nous supposerons circu- 
laire. Le rayon du cercle TT' est 24068 . r. Si , quand la Terre 
est en T, le Soleil était anéanti, au lieu de décrire dans la 
seconde suivante Tare de cercle TT' la Terre continuerait à se 
mouvoir, avec sa vitesse actuelle , dans la direction du dernier 
élément de sa trajectoire curviligne, c'est-à-dire sur la tangente 
en T, dont elle parcourrait, en 1% la petite portion Tt = TT'. 
L'attraction du Soleil a donc ici pour unique effet d'écarter la 
Terre de la route tracée par la tangente , et de la faire tomber 
peu à petf vers le Soleil; Au bout d'une seconde , la Terre est 
en T' et non en t; l'espace parcouru vers le Soleil en !• est 
donc représenté par la petite ligne tT' **. 

n est aisé de calculer cette petite ligne, car c'est la partie 
extérieure de la sécante tS qu'il faut supposer prolongée jus- 
qu'à son second point de rencontre avec la circonférence, et la 
petite tangente tT est moyenne proportionnelle entre cette 
partie extérieure tT' et la sécante entière ou tT' + 2R , R étant 
le rayon T'S de l'orbite terrestre. On a donc 

vr*=TT'x(Tr-t-2R), 

et par conséquent tT' = ao\ ji ^ W' ^^ négligeant, au dé- 
nominateur, la très-petite quantité xT'. On détermine aisément 



* Nous négligerons ici raplalissement dont la pelite influence est d'ailleurs 
calculable. 

** Un très-petit arc étant sensiblement égala la tangente > on peut consi- 
dérer la ligne tT' comme dirigée vers le point S. (Voyez aussi les Leçon$ de 
Physique de M. Cabarl, n» SS.) 
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la longueur tT qui représente l'espace que la Terre parcourt 
en 1% en vertu de sa vitesse de translation : la circonférence en* 
tière 2nR étant décrite en 366i,25638* *: 366,25638 X 86400-, 

respace parcouru en !• sera 305,25618X86400 = ^^' 

4ir'R' 

Pour calculer ^T^ = 2R(36M5638X86400f - ^ ^^^^ ^' '^ 
rappeler que R =± 24068r et r r=: 6 377 398-* On trouve 
tT = 0",003042 ; par conséquent Fattraction sdaire fait tom- 
ber la Terre (ou tout autre corps placé à la même distance) 
vers le Soleil^ de 3™,042 en v de temps moyen* 

Hais l'attraction solaire varie en raison inverse du carré de 
la distance ; si la distance , au lieu d'être 24068f ^ était r seule- 
ment , cette attraction serait 24068* plus forte , et ferait par- 
courir à la Terre i ou à une molécule quelconque située à cette 
distance-là du centre du Soleil , un espace 24068* plus considé^ 
rable , c'est-à-dire 0",003042 X 24068* = 176226** par seconde. 
Or, à la distance r du centre de la Terre , c'est-à-dire à la sur- 
face même de notre globe, la pesanteur terrestre fait parcourir 
aux corps qui tombent un espace de 4'",9 seulement , dans la 
première seconde de la chute ; la masse du Soleil est donc à 
celle de la Terre dans le rapport de 176 226" à 4"»,9, ou di^ns 
celui de 359 600 à 1 environ. 



CHAPITRE XVI. 

CONSTITUTION PHYSIQUE DU SOLEIL; SA DENSITÉ MOYENNE; INTENSrTÉ 
DE LA PESANTEUR A SA SURFACE; SES TACHES ET SA ROTATION. 

Pesanteur à la sarfaee da Soleil. — Puisque la màSSC 

du Soleil est 359 600 fois plus grande que celle de notre pla- 
nète , il en résulte que , si sa masse entière était concentrée 
dans une sphère de même rayon , la pesanteur et la vitesse 



* G'eftt la durée dd la févolntion sidérale exprimée êii Jours salaires 
moyens. 
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des grares à la surface de cette sphère seraient 359600 fois 
plus grande que sur notre planète. On connaît la pression 
qu'un kilogramme de matière quelconque exerce sur la Terre : 
sur le Soleil, cette, pression serait 359600 fols plus forte. Ces 
résultats sont bien propres à donner une idée de Fénorme 
prépondérance de la masse solaire. Mais comme cette masse 
occupe en réalité une sphère d'un rayon 112 fois plus 
grand, l'attraction qu'elle exerce à la surface se trouve réduite 
dans le rapport de 112* à l ; elle est seulement égale à 

^ ai = 29 fois celle de la Terre. Ainsi le poids des corps 

et leur tltesse de chute iont 29 fois plus grands sur le Soleil 
que sur la Terre; les corps, en tombant, y parcourent 140" 
dans la l'' seconde de leur chute , et ont acquis , au bout de ce 
temps^ une yitesse de 280" par seconde^ assez semblable à celle 
d'une balle de fusiL On peut imaginer, d'après cela, ce que de- 
yiendrait un être semblable à nous sur un globe pareil ; il 
pourrait à peine se mouvoir, ou plutôt il tomberait écrasé sous 
son propre poids. La longueur du pendule qui bat la seconde 
de tenlps moyen est d'un mètre environ stir la Terre : sur le 
Soleil, il faudrait lui donner 29". 

DeMsité ofeot^ime dn is^oieii. — Comparons encore la densité 
moyenne du Soleil à celle de notre globe. La densité d'un corps 
étant le rapport de sa masse b son volume ^ on a pour celle de 

la Terre j—j , et pour celle du Soleil r — ^^ . ; si on prend 

359600 
la première pour unité, la densité du Soleil sera ^3 = 0,256. 

Or on sait, par la belle expérience de Cavendish (Cours de phy- 
sique), que la densité moyenne de la Terre est 5,44, celle de 
l'eau étant 1 . On voit que la densité moyenne du Soleil est à 
peine supérieure à celle de l'eau* 

Mais la densité des diverses couches dont il se compose ne 
saurait être uniforme; elle va sang doute en décroissant du 
centre à la surface , à cause de l'énorme pression que supportent 
lés cotiches intérieures. La densité des couches superficielles 
est probablement bien inférieure à la densité moyenne , c'est-à- 
dire à délie de l'eaUi Or, de toutes les matières que nous con- 
naissons, les^gaî seuls sont dans ce cas. La constitution gazeuse 
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des couches extérieures devient encore plus probable quand on 
considère Ténorme chaleur qui règne à la surface même du 
Sioleil , et sans doute aussi dans sa masse entière. 

On voit à quelles conclusions nettes et précises, sur la consti- 
tution d'un astre si important dans notre monde, on se trouve 
conduit par de simples considérations mécaniques ou géomé- 
triques. Nous suivrons la même voie dans Tétude des phéno- 
mènes que sa surface va nous présenter. 

Verres obscarcissants. — Pour étudier la surface du Soleil , 
une lunette ordinaire d'un assez faible grossissement est très- 
suffisante. Afin de garantir rœii de Téclat et de la chaleur de 
ses rayons , on place entre Toeil et l'oculaire un verre coloré 
d'une teinte très-foncée. Les sextants portent toujours une col- 
lection de verres semblables, car c'est le Soleil que les marins 
observent le plus souvent pour déterminer l'heure et la latitude. 

11 est à peu près impossible de fabriquer des verres d'un noir 
pur : ceux qui semblent tels sont ordinairement rouges ou 
verts, et teignent de leur couleur, les rayons qui les traver- 
sent. Pour conserver à l'image du Soleil sa blancheur natu- 
relle, on se sert de deux verres superposés, colorés de deux 
nuances complémentaires, telles que le vert et le rouge, le 
jaune et le violet , dont la réunion forme une teinte à peu près 
blanche. 

Tacbes da Soleil. — Quand OU examine la surface du Soleil 
avec les précautions nécessaires, on y trouve presque toujours 
des taches très-noires, à contours irréguliers, entourées d'une 
espèce de pénombre grisâtre beaucoup moins lumineuse que 
le reste du disque. 

La figure 78 représente plusieurs de ces taches et en donnera 
une idée assez exacte. Le noyau noirâtre et la pénombre envi- 
ronnante sont terminés par des contours très-nets et ne pré- 
sentent aucune dégradation de teinte ; ils tranchent vivement 
sur le fond blanc et brillant qui les entoure. 

Rotation du Soleil. — Les taches ne restent pas immobiles; 
de jour en jour elles se déplacent sur le disque solaire en mar- 
chant de l'est à Touest ; elles disparaissent quand elles ont at- 
teint le bord occidental, et reparaissent quelque temps après au 
bord opposé. Ces mouvements sont l'indice d'une rotation dont 
le Soleil est animé, comme tous les autres globes de notre sys- 
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tème, et peuvent servir à déterminer les éléments de cette ro- 
tation , c'est-à-dire sa durée et la position de Taxe autour du- 
quel elle s'effectue. Si Ton suit , en effet , jour par jour , la 
marche de ces taches, on voit qu'elles décrivent, sur le disque 
du Soleil, des demi-ellipses très-aplaties (fig. 78), ayant toutes 
leur concavité tournée vers le même point ; ce sont évidem- 
ment les projections orthogonales des parallèles que les taches 
décrivent. En construisant, sur une épure ou sur un globe, les 
positions successives de ces taches , ou en les soumettant au 
calcul tri^onométriqne, on déterminera les pôles de ces paral- 
lèles, et, par suite, la direction de l'axe. Quant à la durée de 
la rotation , elle se déduira aisément de l'intervalle de temps 
(27J ^ environ) qu'une de ces taches met à revenir au même 
point de son parallèle, par exemple au même bord, ou mieux 
encore au milieu du disque *. 

Mais il faut ici, comme dans toute l'astronomie, distinguer 
entre les mouvements réels et les mouvements apparents. Le 
mouvement annuel de la Terre donne lieu à une rotation ap- 
parente du Soleil. Quand même le Soleil ne tournerait pas sur 
un de ses diamètres , l'observateur terrestre n'en verrait pas 
moins toutes ses faces , dans le cours d'une année, et, comme 
il se juge immobile, le Soleil lui paraîtrait tourner en sens in- 
verse du mouvement ailnuel , c'est-à-dire en sens rétrograde, 
autour d'un axe SE (fig. 78) perpendiculaire au plan de la tra- 
jectoire réelle de la Terre (au plan de l'écliptique). Il est bien 
évident, en effet, qu'un observateur immobile , ou se croyant 
tel, jugera qu'un corps est animé d'un mouvement de rotation 
s'il en voit successivement toutes les faces. Mais conjme le So- 
leil possède en outre une rotation réelle qui s'accomplit en 
sens direct autour d'un autre diamètre SP, l'effet produit est la 
résultante de ces deux rotations, l'une apparente et rétrograde^ 
l'autre réelle et directe. 

L'observateur est dans le cas d'un voyageur qui fait le tour de 
la Terre en allant vers l'ouest, dans le sens opposé à la rotation 



* La projection orlhog;raphi<]fUe défigure ou du moins rétrécit eu ua sens 
les objets placés près des bords de la carte; les taches doivent donc présen- 
ter des déformations de ce genre, à mesure qu'elles se rapprochent des bords 
du disque polaire. 
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diiiroe, et qui §e trouve, au retour, avoir fait un tour de moins 
qu^ la globe lui-même. Au bout d'un au de 365,35638 jours 
moyens, Fobservateur aura vu le Soleil accomplir une rotation 
entière, en sens inverse de la rotation vraie; il aura donc 
perdu Teffet d'une rotation réelle, il aura vu le Soleil tourner 
une fois de moin3 qu'il ne tourne effectivement. Or la rotation 

observée est de 27i i : il y a donc — —-= — = 13,282 rotations 

2 J 27,5 ' 

çffiectuées par rapport h Fobservateur ^ et 14,282 rotations 
réelles ; par conséquent la durée de celle-ci est ' = 

14, /o2 

25^,57. Cette rotation est, comme on voit, extrêmement lente, 
aussi nVt-elle pas produit d'aplatissement sensible poiu* nous 
dans le globe du Soleil, malgré la tendance centrifuge qui en 
doit résulter pour les points situés surTéquateur solaire *. 

(Cpwstitation physiqiKD du Soi^ii^ — Ces taches ne sont point 
permanentes : loin de là, on les voit souyent se former ou se dis- 
soudre en quelques jours; des cbangements déforme très-sen- 
sibles s'y produisent même en quelques heures, Ces taches ont 
parfois l' et 2' de diamètre (la pénombre non comprise) ; on sait 
(p. 159) que le rayon d'un globe égal à la Terre et placé sur le 
Soleil nous apparaîtrait sous un angle de 8",57; donc 8",57 
sur le Soleil répondent à une grandeur linéaire de 6377 kilo- 
mètres et 1" à 744 kilomètres. Des taches de l', et elles ne 
sont pas très-rares, ont donc 60 >< 744 =44640 kilomètres de 
diamètre. Puisqu'elles se dissolvent et disparaissent dans Tiu- 
tervalle de quelques jours, il est à croire que ces phénomènes 
gigantesques s'accomplissent dans un milieu peu résistant, tel 
qu'une substance gazeuse. Nous voici donc encore ramenés à la 
conclusion que nous avait déjà suggérée la faible densité et 
l'énorme température de la masse solaire**. Mais il est difficile 
d'aller plus loin et de décider, par exemple si le Soleil ^e compose, 

— ^— ^-^— — ^^^^ I II I L 

* V^xfi de roMUîop du Soleil est presque perpendiculaire à récllpti- 
que; rinclinaisoa de cet axe est de 83% et celle de Téquateur solaire est 

** Une belle expérience » dans laquelle M. Ardgo a mis eu jeu cerlaioes 
propriétés de la lumière que ce célèbre savant a découvertes (la polarisation 
cbromatique), a dévoilé une analogie de plus entre les coucbes extérieures 
du Soleil et les matières gazeuses à l'état d'incandescence. 



comme les planète», d'un noyan solide et sphérique, entouré 
d'une atmo6phère, ou s'il y a partout continuité dans ce globa 
dont la dwsîté irait seulemeut en décroissant du centre à la su- 
perficie. Tout porte à croire que les couches centrales des pla- 
nètes conservent une chaleur assez intense pour les maintenir à 
l'état de fluidité ou de viscosité ignée, tandis que l'écorce exté- 
rieure s'est soliditiée pan à peu par suite d'un refroidissement 
progressif. U est permis d'assigner une origine commune aux 
planètes et au Soleil , et de croire que les première ont passé 
par un état primitif d'incandescence générale, plus ou moins 
semblable à celui que le Soleil a conservé ; on peut dire, avec 
Bufifon, que les planètes sont de petits soleils encroûtés ; mais 
toute analogie s'arrête évidemment à partir de la solidification 
partielle des planètes et du refroidissement définitif de leur 
écorce. Cependant quelques astronomes ont admis que le Soleil 
est composé d'un noyau solide, opaque, refroidi, obscur, et 
d'pne ou de plusieurs atmosphères superposées, dont la dernière 
serait seule entretenue en ignilion par quelque action physico- 
chimique inconnue. On a même supposé qu'une atmosphère 
intérieure soutient une couche de nuages doués d'un pouvoir 
réflecteur absolu, en sorte que ces nuages arrêteraient la cha- 
leur émise par l'enveloppe lumineuse et l'empêcheraient de pé- 
nétrer jusqu'au noyau central. Dans celte hypothèse, la vie 
pourrait s'établir sur ce noyau et peupler le Soleil d'êtres plus 
ou moins semblables aux habitants des planètes. C'est le désir 
d'expUquer la formation et quelques détails de la structure des 
taches du Soleil qui a conduit à ces hypothèses. Les taches se 
produisent en effet comme si le Soleil était entouré d'une série 
d'enveloppes nuageuses, où des éruptions de matières gazéi- 
formes, parties du noyau solide, viendraient pratiquer des 
éclaircies^ des ouvertures par lesquelles le noyau obscur appa- 
raîtrait à nos regards. La pénombre des taches serait formée 
par la couche de nuages inférieurs qui n'engendrent pas de 
lumière, mais qui réfléchissent vers nous celle de l'enveloppe 
extérieure*. Cette explication proposée par un grand observa- 



* La figure 80 représente le noyau obscur et les diverses enveloppes. Une 
éruption a déterminé des déchirures qui se correspondent dans les enveloppes 
superposées, et laissent voir le noyau obscur. L'éclaircie pratiquée dans l'en- 
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leur (sir William Herschel, Tauteur de la découverte d*Uranus) 
est assurément ingénieuse; elle satisfait aux apparences; mais 
nous savons , par tout ce qui précède , combien il faut se mé- 
fier des systématisations que les apparences suggèrent à pre- 
mière vue. En comparant à ces aperçus ce que la science nous 
a appris sur la distance, la forme , les dimensions, la masse 
du Soleil, la pesanteur à la surface, et même la densité moyenne 
de la matière dont il est formé, on regrettera peu la sage ré- 
serve qu'elle nous impose sur le reste. 



veloppe lumineuse est la plus grande ; en sorte qu'elle découvre une partie 
de la couche nuageuse inférieure. La tache ainsi produite est dessinée un peu 
plus haut en projection sur le plan du dessin , telle qu'elle serait vue par un 
observateur placé en face du Soleil. 

Jamais on ne voit de taches vers les pôles PP' (fig. 78); elles sont toujours 
confinées dans la zone équatoriale. Cette circonstance caractérislique, dont 
rhypothèse d'Herschel ne rend point compte, se rattache évidemment au 
mouvement de rotation. Sur notre globe, les éruptions volcaniques ont lieu 
aussi bien aux pôles qu'à Téquateur. 



LIVRE QUATRIÈME. 



JLA JLUNE, SATELLITE B£ LA TERRE. 

Nous avons vu, dans l'introduction, que plusieurs planètes 
sont accompagnées de globes beaucoup plus petits, qui cir^ 
culent autour d'elles et les suivent dans leur mouvement de 
translation autour du Soleil. Ces planètes, avec leur cortège de 
satellites , constituent de petits systèmes à part, formés à l'image 
du monde solaire , obéissant aux mêmes lois générales de la 
mécanique, et dans lesquels le mouvement général de transla-^ 
tion autour du Soleil n'affecte en aucune façon les mouvements 
relatifs des diverses parties (p. 20). 

On peut supposer que l'observateur est situé sur le globe 
central d'un de ces systèmes , qu'il en fait partie intégrante et 
participe au mouvement général. Dans ce cas, il n'aura pas 
conscience du mouvement général de translation de ce sys- 
tème ; il n'en percevra que les mouvemepts intérieurs et pure- 
ment relatifs. 

On peut admettre aussi que l'observateur est entièrement 
étranger au système partiel formé par une planète et ses sa- 
tellites , et qu'il en contemple le spectacle sans participer à 
aucun de ses mouvements. Sans doute alors, s'il veut suivre 
dans l'espace la courbe décrite par un point de ce système , 
elle pourra lui paraître compliquée, puisque cette trajectoire 
résulte de deux mouvements indépendants qui se combinent , 
l'un partiel, exécuté dans le système même, l'autre général, 
et entraînant le système tout entier. Ces deux cas se trouvent 
réalisés pour nous dans le monde solaire , car nous faisons 
partie du système secondaire formé par la Terre et par son sa-' 
tellite , la Lune , tandis que nous sommes entièrement étran- 
gers aux mondes partiels de Jupiter, de Saturne, d'Uranus et 
de Neptune. 

Non-seulement dans le monde solaire, mais encore sur 
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la Terre et tout autour de nous , ces deux cas se présentent à 
tout instant. Placés dans un wagon de chemin de fer, nous 
voyous tous les mouvements des corps entraînés avec nous 
s'accomplir dans une parfaite indépendaiïce visrà-vis du rapide 
mouvement de translation qui emporte leur système. Un mou- 
vement circulaire imprimé par nous à un mobile quelconque, 
reste pour nous un mouvement circulaire; dans la réalité et 
pour un spectateur placé hors de la voie , le mobile ne décrit 
pas un cercle dans Tespace , mais une série de cycloïdes plus 
ou moins allongées , avec des nœuds , des points de rebrous- 
soment ou des ondulations , selon le rapport de la vitesse 
de rotation à la vitesse de translation générale. Si vous vou- 
lus étudier la trajectoire réelle, dans l'espace absolu, voua 
la trouverez compliquée; mais décomposez-la géométrique^ 
ment eu deux mouvements élémentaires, et tout deviendra 
sknf^. 

Qaand il s'agit de la Lune et non des autres petits mondes 
du grand système solaire , la question se simplifie imtureUe- 
ment, car le mouvement de translation annuel auqael notre 
satellite participe comme nous , échappe h nos sens ; la Lune 
nous semble simplement circuler autour de la Terre immobile ; 
son mouvement relatif nous apparaît dans toute sa simplicité, 
sans $6 combiner avec la translation de notre petit système , 
que nos sens attribuent au Soleil. Le Soleil et la Lune parais^ 
sent tourner autour de nous, l'un en 1 an» Vautre en 27 jours; 
mais le mouvement du premier qui est apparent, et celui 
du seeond qui est bien réel , doivent faire et font en effet ]^ 
même impression sur nos sens. 

Nous étudierons donc d'abord le mouvement relatif de. notre 
satellite» comme si la Terre et la Lune existaient seules dan^ 
l'espace. Puis nous examinerons les effets qui résultent de sa 
combinaison avec le mouvement annuel, et les importantes re-« 
lations de ces trois corps, Soleil, Terre et Lune. 

En circulant autour de la Terre , la Lune obéit aux lois de 
Kepler, car elle est retenue dans son orbite par l'attraction de 
la Terre , tout comme la Terre est retenue dans sa trajectoire 
annuelle par raltraction du Soleil. Par conséquent, Torbite de 
la Lune est une ellipse dont le centre de la Terre Qqcupe ui% 
foyer, et les airea déorites par le r^yoa veetpur croissent pro- 
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portionn^Ilement au temps. l\ faut donc déterminer : 1* l^ 
plan de l'orbite lunaire, c'est-à-dire sa trace et son inclipaifiioa 
mr un plan déjà connu , tel que Téquateur oi^ l'éclipUqne ; 
2^ la forrae do l'ellipse, c'est-à-dire gon excentricité; 3* la po-^. 
sition de cette ellipse dans son plan , c'est-^-dire la direction 
du grand aî^e ; 4° enfin , la grandeur de cet axe et la durée de 
la révolution» Le problème est identique à celui qui a déjà été 
résolu pour l'orbite apparente du Soleil; il faut donc suivre la; 
même marche, et déterminer d'abord les coordonnée* du, 
centre de la Lune, vue du centre de la Terre. Pour cela, il faut 
connaître la parallaxe de la Lune, afin de ponvoir réduire, au 
centre de notre globe (par les formules de la p, 156), les ob- 
servations que nous faisons à sa surface. 



CHAPITRE I. 

PARALLAXE ET £»I3TANCf D| LA LUNE; SON DIAMÈTflE APPARENT 
ET réel; sa SURfACE ET SON VOLUME. 

Parallaxe de la Lune. — Elle se détermine par les procédés 
indiqués p. 157 et 158. Soient r le rayon équatorial de notre 
globe, d la distance du centre de la Terre au centre de la Lune, 
n la parallaxe horizontale de la Lune; on a ici, comme pour le 

Soleil, la relation sin n=^, et pour la parallaxe ir, corres- 
pondant à une hauteur quelconque h de la Lune, sîn it =±: ^ cos A, 

Les ascensions droites de la Lune, observées au méridien, ne 
sont pas plus affectées de la parallaxe que de la réfraction; 
mais il faut retrancher la réfraction moins la parallaope , des 
hauteurs méridiennes observées à la surface de la Terre, pour 
avoir les hauteurs vraies , et , par suite , les déclinaisons tellep 
qu'elles seraient observées du centre même de la Terre. Deg 
mesures exécutées simultanément an Cap et à Berlin, par 
l'abbé de La Caille et Lalande , ont appris que la parallaxe 
horizontale de \^ Lune est de 57' 2" == 3422" : par eon§équent 
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Lune (ce diamètre ti*est point sensiblement îaltéré par la réfrac- 
tioû ) ^ on le trouvera plus grand de 32" au «énlth qu'à Tho- 
rl2on. Et cependant la Lune nous semble beaucoup plus grande 
à l'horizon qu'au zénith , à cause de l'illusion que Mt naître 
la forme surbaissée de la voûte céleste (p. 36). 



CHAPITRE II. ^ 



tiiÉaiENTS DE L'ORBITB DÉCRITS PAR LA LUNE AUTOUR DI LA tERRI« 
Co#v4linliées du «entité de la Lune. — Les éléments de Tor- 

bite que la Lune décrit très-réellement autour du centre de la 
Terre se déterminent absolument comme ceux de Torbite ap- 
parente du Soleil. A l'aide de la lunette méridienne et du 
cercle mural, on détermine chaque jour les coordonnées du 
centre de la Lune, c'est-à-dire son ascension droite et sa décli- 
naison. De ces deux coordonnées , la déclinaison est seule 
affectée d'une erreur qui dépend de la situation de l'observa- 
teur à la surface et non au centre de la Terre; mais on connaît 
la parallaxe horizontale n de la Lune, et par suite la parallaxe 
sin n cosh (p* 259) qu'il faut ajouter à la hauteur méridienne h 
pour obtenir celle qui eût été observée du centré même de la 
Terre. De la hauteur méridienne on conclut aisément la décli- 
naison. Quant à l'ascension droite, c'est-à-dire quant à l'heure 
sidérale du passage de la Lune par le plan du méridien, elle est, 
comme on sait, indépendante de la parallaxe, car l'observa- 
teur placé au centre de la Terre verrait la Lune passer au mé- 
ridien au même instant que l'observateur placé à la surface. 

Non-seulement les observations doivent être faites, ou du 
moins réduites, par le calcul de la parallaxe, aU centre de la 
Terre , mais encore il faut qu'elles se rapportent au centre de 
la Lune. Or il n'est pas toujours possible d'observer les deux 
bords et d'en conclure la position du centre par une simple 
moyenne arithmétique comme pour le Soleil (p. 163); il fau- 
drait pour cela que le disque de la Lune fût toujours visible 
en entier. Mais on profite des époques où la Lune est pleine 



ORBITB ht LA Limi. S63 

pour en déterminer le diamètre angulaire; pals, lorsqu'à 
d'autres époques on n'a pu observer que la hauteur du bord 
inférieur par exemple ^ en y ajoutant le demi-nliamètre ^ <^n 
obtiendra la hauteur du centre *. On agît de même pour Faa- 
cension droite. 

Après avoir observé joUr par jour , pendant un mois , les 
positions successives de la Lune» on pourra les marquer sur 
un globe céleste , ou les soumettre au calcul Irigonométrique , 
en suivant la même marche que pour le SoleiL On reconnattm 
ainsi que ces positions se trouvent à très^u près sur un 
même grand cercle de la sphère : de là on conclut que Torbite 
de la Lune (autour de la Terre) est plane. On déterminera en- 
suite la position de ce grand cercle ou du plan correspondant, 
en cherchant sa trace et son inclinaison sur un ^an déjà 
connu t comme Féquateur ou l'écliptique. Ici il est nécessaire 
d'entrer dans quelques détails et de définir certains mots dont 
nous ferons bientôt un usage fréquent. 

Les observations de la Lune, comme celles de tous les astres, 
se font à l'aide des instruments méridiens ; elles donnent par 
conséquent les coordonnées rapportées à l'équateur : iuMS, 
dès qu'il s'agit d'étudier les lois du mouvement des astres de 
notre monde , il est beaucoup plus simple de rapporter leurs 
positions successives à l'écliptique^ c'est-à-dire de transformer 
par le calcul trigonométrique les ascensions droites et les dé- 
clinaisons observées en longitudes et latitudes. Sauf ce chan- 
gement de coordonnées et de plan fondamental » nous procé- 
derons en tout , pour la Lune , comme nous avons fait dans le 
livre précédent pour le Soleil. 

I4|pie ftos itœvdsi — La trace du plan de l'orbite lunaire sur 
le plan de l'écliptique se nomme ligne des nosuds. Ces deux 
plans sont représentés sur la sphère céleste (dont la Terre 
Occupe le centre) par deux grands cercles S'AS, L'AL (fig. 81) 
qui se coupent en A et À\ Ces deux points portent le nom de 



* Le diamètre angulaire de là Lune varie un peu avec la distance de cet 
astre \ la Terré; mais on négligera tes petites variation» dans une pretnifete 
étud«, quiUe à en leaîir iH>lnpte plus tard quàlid ott aura détwnâné là fbnie 
de l'oi*biie. On procède presque tovûotti» ftr ai^proKiinatieiis MiccmivsA Mi 
les sciences de calcul et d'obssrvation. 
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nœuds de Torbite lunaire. Les nœuds divisent Forbite en deux 
régions ALA', MUk situées au-dessus et au-dessous de l'éclip- 
tique : dans la première , la latitude de ]a Lune est boréale ou 
positive; dans la seconde région, sa latitude est australe ou 
négative. Les deux nœuds A et A' sont analogues aux points 
équinoxiaux où récliptique rencontre Téquateur ; le premier 
se nomme le mmd ascendant parce que la Lime y traverse Féclip- 
tique en montant de la région australe (que les anciens ont 
toujours regardée comme la région inférieure) dans la région 
boréale ; le deuxième est le nmid descendant y parce qu'en A' la 
Lune passe de la région boréale dans la région opposée. On les 
désigne encore souvent par les symboles S2 et ?J. Il suffit évi- 
dennnent d'assigner la position du nœud ascendant : Tautre 
en est éloigné de 180^ Pour la déterminer, on procède abso- 
lument comme nous avons fait déjà pour le point équinoxial 
de printemps T : on choisit deux jours consécutifs où la lati- 
tude de la Lune est d'abord australe, puis boréale, et, par 
une simple proportion, on détermine la longitude tA qu'elle 
devait avoir au moment où sa latitude était zéro. C'est là ce 
que l'on nomme la longitude du nœud ascendant. Le premier 
jour de ce siècle (f janvier 1801) cet arc était de IS"* 55'. Nous 
considérons provisoirement comme invariable la position de 
ce nœud; bientôt nous verrons qu'il rétrograde sur l'éclip- 
tique , tout comme le point équinoxial T , mais bien plus ra- 
pidement. 

ineiinaisou du plan de i*orbite* — Quant à Finclinaison du 
plan de l'orbite lunaire sur l'écliptique , elle est évidemment 
égale à la plus grande latitude boréale ou australe LS ou L'S' 
de la Lune. Cette inclinaison, à très-peu près invariable, est 
d'environ 5<>9'. 

Révolution sidérale* — La durée de la révolution donne 
lieu, pour la Lune, aux mêmes distinctions que pour le Soleil 
Il y a la révolution tropique , intervalle compris entre les re- 
tours successifs de la Lune, à la même longitude ; il y a la ré- 
volution sidérale qui ne différerait point de la précédente si le 
point équinoxial du printemps, origine des longitudes, était 
rigoureusement fixe. La durée de la révolution sidérale , la 
seule qui doive nous intéresser ici, est de 27J 7*» 43" 1 1%476 ou 
de 27^321661 (il s'agit de jours solaires moyens). 
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Vitesse a^ipaaire. — Il est facile d'en conclure la vitesse an- 
gulaire diurne de notre satellite , c'est-à-dire la quantité dont 
îl se déplace journellement , daps le sens direct , sur la sphère 

céleste : cette vitesse est ^çit^fii ^^^^^^' 34",89 en moyenne. 

On voit combien elle surpasse la vitesse moyenne du Soleil qui 

360* 
6st de 5^^-277^^ = 59' 8'\19. En moins d'une heure, la Lune 

000,20000 

parcourt, sur la voûte céleste, un arc de 31' égal à son propre 
diamètre apparent. Aussi faut-il peu de temps pour rendre ses 
déplacements sensibles : quand on remarque sa position sur le 
ciel par rapport aux étoiles voisines , au bout d'une heure ou 
deux on trouve que la Lune s'est notablement rapprochée des 
étoiles situées plus à Test. Cette vitesse n'est pas tout à fait 
constante, car Forbite de la Lune n'est pas un cercle, mais bien 
une ellipse dont le centre de la Terre occupe le foyer. 

Cxeentrlelt^, lomi^tude du péri^^ée. — L'eXCentricité se dé- 
duit de la comparaison de la plus grande et de la plus petite 
vitesse angulaire de la Lune. La position du grand axe de son 
orbite s'obtient en cherchant, dans une série d'observations 
de la Lune, deux positions qui soient diamétralement oppo- 
sées dans Torbite , et qui partagent en même temps la durée 
de la révolution en deux parties égales. Ces deux positions 
sont le périgée et l'apogée de la Lune; elles répondent aussi à 
sa plus grande et à sa plus petite vitesse angulaire. L'excentri- 
cité , un peu plus forte que celle de Tellipse terrestre , est de 
0,0548442. La longitude du périgée était de 206^30' au com- 
mencement de ce siècle. 

Cette théorie, on le voit, est entièrement semblable à celle 
du Soleil, et sauf la difTérence des plans où s'effectuent les 
mouvements des deux astres , les calculs nécessaires pour dé- 
terminer à l'avance la position que notre satellite doit occuper 
dans le ciel, à un instant donné, seraient une simple répétition 
de ce qui a été dit déjà. Ainsi on commence par supposer Tor- 
bite circulaire et le mouvement uniforme : dans cette hypo- 
thèse, on trouve aisément la position approchée de la Lune, 
c'est-à-dire la longitude moyenne comptée dans son orbite. 
Pour tenir compte de l'excentricité, on ajoute à cette longitude 
moyenne une correction qu'on nomme encore ici Yéquation 
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du emtrêi ce qui donne là longitude vraie dmi l'orbite; jiuis 
bn calcule le rayon vecteur^ ou la distance actuelle de la Lune 
à la Terre. Quand on connaît le lieu de la Lune dans son orbite» 
une simple transformation de coordonnées en fournit la posi- 
tion par rapport à l'écliptique ou à Téquateur, c*est-à-dire la 
longitude et la latitude , ou Fascension droite et la déclinaison. 
Si on veut tenir compte de toutes les circonstances qui influent 
sur le mouvement de notre satellite, ces calculs deviennent d'une 
complication ettrême ; les Tables de la Lune ont pour but de 
les faciliter. Mais tant que nous ferons abstraction de ces causés 
perturbatrices, les éléments que nous venons d'énumérer de^ 
vront être considâ'és comme invariables. Par exemple, le plan 
de l'orbite lunaire a beau se déplacer avec la Terre qui l'en^ 
traîne avec elle autour du Soleil , ce plan doit rester constam^ 
ment parallèle à lui-môme (de même que notre équateur); son 
intersection avec le plan de l'écliptique conserve aussi une 
même direction dans l'espace ; et répond aux mêmes points 
de la voûte céleste. Nous verrons plus tard que cette invariabi- 
lité est loin d'être absolue, mais nous apprendrons en même 
temps quelles causes modifient peu à peu tous ces éléments. 
Ceux qui varient le moins sont le temps de la révolution et le 
demi- grand axe de l'orbite, c'est-à-dire la distance moyenne 
de la Lune à la Terre. 

Il est inutile de consacrer ici un chapitre à Fexamen des 
phénomènes qui doivent résulter du mouvement de transla- 
tion de la Lune, combiné avec le mouvement de rotation diuf ne 
de la Terre ; ce serait répéter ce qui a déjà été dit à ce sujet 
pour le Soleil. Presque toute la différence consiste dans la ra- 
pidité plus grande du mouvement de la Lune en ascension 
droite , et dans Tamplitude plus étendue de ses excursions ée 
part et d'autre de l'équateur. 
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CHAPITRE m. 

aOTAtlON Dl LÂ>UNS^ — LIB»ATK)H. 

Rotation. — Si la Lime ne tournait pas sur elle-même > elle 
nous présenterait successivement toutes ses faces en circulant 
autour de la Terre ; elle pataitrait animée d'un mouvement de 
dotation rétrograde dont la période serait précisément égale à 
la durée de sa révolution sidérale. Ainsi la condition géom^ 
trique de la iion^rotation réelle » c'est une rotation apparente 
de S7J^ de durée autour d'un axe perpendiculaii'e au plan de 
son orbite (voy* le chapitre relatif à la rotation du Soleil). Or 
la Lune parait ne pas tourner : donc elle tourne en réalité, 
car l'effet de la rotation apparente et rétrograde ne peut être 
détruit que par une rotation réelle qui lui soit précisément 
égale et opposée. 

Lorsqu'on observe la Lune à l'aide des plus médiocres lur 
nettes , ou même à la simple vue, on reconnaît aisément qu'elle 
tourne toujours vers nous la même face. Jamais on n'a vu, et 
la théorie prouve que jamais on ne verra la face opposée. Les 
anciens avaient déjà constaté que la Lune nous présente con- 
stamment les mêmes irrégularités superficielles, où l'imagina- 
tion des peuples a toujoms cru reconnaître les mêmes figures. 
Ce sont des accidents de terrain tout à fait semblables à ceux 
de notre globe, des montagnes élevées, des parties blanches et 
brillantes , alternant avec de vastes plaines grisâtres, qui réflé- 
chissent avec moins d'abondance la lumière du Soleil. Tous 
ces détails ont été explorés avec le plus grand soin, et la géo- 
graphie de la Lune est mieux connue que celle de certaines 
contrées eu]x>péennes ; mais les mappemondes de la Lune ne 
contiennent qu'un seul hémisphère ; l'autre hémisphère nous 
restera éternellement inconnu. 

Fauté de savoir convenablement distinguer entre les mouve- 
ments de rotation et de translation circulaire (p. 22 et 23), quel- 
ques perscmnes ont conclu de ces faits que la Lune ne tournait 
pas. Pour se containcre du contraire par une expérience bien 
simple, il sufiM de thrculer autour d'une table sans tourner sur soi- 
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même, c'est- à-* dire en faisant toujours face à la même région 
(le Tespace. Il est évident qu'après être revenu au point de dé- 
part , l'expérimentateur aura successivement présenté tous ses 
côtés à la table ; il aura paru tourner sur lui-même pour un 
observateur placé dans l'intérieur du cercle qu'il a parcouru, 
mais, vu de tout autre point de l'espace, il se sera simplement 
déplacé sans tourner. 

La figure 82 va nous permettre d'appliquer ces raisonne- 
ments si simples à la Lune elle-même. 

Soient T la Terre, L la Lune circulant en 27^^ autour de la 
Terre : si la Lune n'avait aucim mouvement de rotation , un 
rayon quelconque L/ aboutissant à un point donné de la surface, 
resterait constamment parallèle à lui-même dans toutes les po- 
sitions de la Lune dans son orbite. C'est le cas représenté par les 
figures pointillées. Dans ce cas, un observateur placé en T ver- 
rait successivement toutes les faces de notre satellite. La figure 
dont les traits sont pleins montre, au contraire, la Lune tournant 
toujours la même face vers le spectateur (la face où se trouve le 
point /); mais en même temps que la Lune décrit 90", 180^, 
270^, 360^ dans son orbite, le rayon Ll tourne précisément des 
mêmes angles autour du centre L. D'après cela, le temp3 de 
la révolution de la Lune étant de 27i 7*" 43" 11»,476, la durée de 
sa rotation sera pareillement de 27J7**43"*11%476. 

L'égalité rigoureuse de ces deux durées est nécessaire. S'il 
existait entre elles une différence quelconque, cette différence 
irait en s'accumulant de révolution en révolution, et finirait 
par devenir sensible. Après un certain temps, le spectateur 
terrestre verrait des régions auparavant cachées; la face d'a- 
bord invisible deviendrait visible à son tour. Supposons, par 
exemple, la rotation plus courte de 1* seulement; au bout 
d'une révolution , la Lune aurait accompli Une totationde 360* 
plus le petit arc dont eUe tourne en i"* ; ce petit arc est de 
33". Mais au bout de 10000 révolutions, ce petit arc serait de- 
venu 330000" = 9 IMO'; il serait de plus de 180^ au bout de 
20000 révolutions de la Lune, qui font moins de quinze siècles. 
Ainsi, dans l'hypothèse dont il s'agit, on aurait vu, il y a quinze 
siècles, la face opposée à celle que nous voyons aujourd'hui. 
Il n'en est rien ; on peut remonter à des temps plus reculés 
encore, par exemple à l'époque de Plutarque, qui a écrit un 
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traité spécial sur la figure que l'on voit dans la Lune {De facie 
in orbe Lurue), et on aura la preuve que les anciens ont vu la 
même face que nous. Aujourd'hui les observations les plus 
précises, faites sur la position de divers accidents de la surface 
lunaire, ne permettent point de douter qu'il n'existe une égalité 
rigoureuse entre les deux durées de la rotation et de la révolu- 
tion de la Lune. La théorie expUque ce résultat en montrant 
la cause physique dont il dépend. 

LibratioB. — Mais le mouvement de rotation est uni- 
forme» tandis que le mouvement de translation de la Lune 
autour de la Terre ne Test pas. Si donc ces deux mouvements 
se trouvent d'accord au bout de chaque période de 27J^, ils 
ne peuvent conserver cet accord pendant toule la durée de 
cette période. Les mouvements angulaires de la Lune autour 
de la Terre diffèrent de Tuniformité , non-seulement à cause 
de l'excentricité notable de l'orbite lunaire, mais encore à 
cause des perturbations très-sensibles que l'attraction du So- 
leil introduit dans sa marche. Le mouvement de rotation ne 
participe point à ces inégalités : par suite il doit être tantôt en 
avance , tantôt en retard sur le mouvement de révolution , et 
nous laisser voir, tantôt d'un côté, tantôt de l'autre, une partie 
de l'hémisphère opposé de la Lune. Ce phénomène se produit 
en effet; on l'a nommé libratiorij c'est-à-dire balancement de 
la Lune sur son axe. Le mot de libration impliquerait une idée 
fausse, si on supposait que ce balancement a quelque réalité, 
que la Lune exécute une sorte d'oscillation périodique autour 
d'un certain axe, comme un pendule ou un balancier. Ici il 
faut se conformer à l'usage général qui consiste à donner des 
noms aux mouvements apparents comme s'ils étaient réels. 
L'explication détaillée de ces phénomènes va faire d'ailleurs 
disparaître toute ambiguïté. 

L'orbite de la Lune étant l'ellipse ÂBCD (voyez la fig. 83 où 
l'excentricité de l'orbite est exagérée à dessein), supposons qu'à 
une certaine époque la Lune se trouve au périgée en A. Au bout 
du quart de la révolution ({ de 27J^), le rayon vecteur TA aura 
décrit , non pas le quart de la circonférence , c'est-à-dire 90*, 
mais bien le quart de la surface de l'ellipse, c'est-à-dire le sec- 
leur ATB, correspondant à un angle plus grand que 90». Pen- 
dant ce temps, le rayon A^ du sphéroïde lunaire aura décrit 
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%V juste , parce que le mouvement de rotation est unUorme. 
Dans la première position Â de la Lune, la partie visible était 
Phémisphère oie ; dans la position B, cet hémisphère a tourné 
de 90^ et est venu se placer en ole\ mais pour un spectateur 
placé en T, la partie visible est o'ie'. Ainsi le spectateur dé-^ 
couvre alors une région (un fuseau sphérique) vers l'ouest qui 
lui était invisible dans la position A, et il perd à Test ce qu*il 
gagne du côté opposé. Les choses se rétablissent dans Vétat 
primitif au bout d'une demi^révolution, en C ; puis la lUffation 
se reproduit, mais en sens inverse, dans la seconde moitié de 

Vorbite. 

Les inégalités du mouvement de la Lune dans son orbite 
pouvant aller à près de 8% il est évident que ces inégalités, 
dont le mouvement de rotation est exempt, laisseront appa*t 
raitre tantôt à Forient , tantôt à Voccident du disque lunaire , 
un fuseau de 8^ d*amplitude appartenant à Thémisphère op^ 
posé. 

iJbrAtieit en latitnte. — La libration en longitude , que 
nous venons de décrire, est un phénomène particulier à la 
Lune. 11 y en a une autre, d'origine tout^ différente, qu'on 
nomme libration en latitude, et qui tient à l'inclinaison de 
Taxe de rotation par rapport au plan de l'orbite. Si cet axe 
était perpendiculaire à ce plan , les pôles de rotation du sphé* 
rolde lunaire se projetteraient toujours pour nous sur la cir- 
conférence du grand cercle qui sépare la partie visible de la 
partie invisible, et qui serait alors un méridien du sphéroïde 
lunaire. Mais l'axe de rotation formant un angle d'environ 
83^30' avec le plan de Torbite, et restant toujours parallèle à 
lui-même, il en résulte que nous voyons tantôt au nord, tantôt 
au sud, un fuseau de 6^^ d'amplitude appartenant à l'hémi- 
sphère ordinairement invisible. La figure 84 peut servira faire 
comprendre ce genre de libration. Elle est analogue à celle que 
la Terre présenterait pour un observateur situé dans le Soleil ; 
il verrait, à 6 mois d'intervalle, tantôt les régions polaires du 
nord, tantôt celles du sud '^, comme si la Terre se balançait 
lentement sous ses yeux. Mars et Saturne nous présentent des 
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^ n y a eiMore , k la rigueur, un troisième genre de Bbration; c'est ce que 
ron nemma la Ubratien diurae ou farallacUque^ Blte n'existerait point pour 
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libnition^ de ce genre» encore plus lentes, mais beaucoup plu^ 
marquées et ]>eaucoup plus intéressautes par la v^riét^ d'as-* 
pects qu'elles donnent à ces planètes. 

D'après oe qui précède , il est évident que ce n'eat pas la 
moitié du globe lunaire qui reste toujours invisible pour nous, 
mais seulement les f de sa surface- 

Nous aurons occasion de revenir sur ce sujet à la fin di» 
ce livre. L'explication complète de la libration proprement 
dite (la libration en longitude) et de la permanente égajité qui 
subsiste entre la durée de la rotation et celle de la révolution 
de la loune, est un des triomphes de la mécanique céleste. 



CHAPITRE IV. 

fmss$ PB u hm%\ ÀSPBCTs, on stzvgiss bt QUi^aATOEEs, r^ 

P|i44«i^ -^ Considérons maintenant k la lois le Soleil et le 
couple formé par la Terre et la Lune. Le Solejl est Tunique 
source de la lumière dans notre système ; les planètes et leurs 
satellites ne brillent que de la lumière qu'ils en reçoivent, et 
qu'ils réfléchissent en tous sens. Par eux-^mêmes, ces astres 
sont obscurs et opaques. Les anciens ont reconnu facilement 
qu'il en est ainsi de la^ Lune : elle ne brille que dans la partie 
qui reçoit les rayons du Soleil, et lorsqu'elle vient, dans cer-^ 
tains cas , se placer entre la Terre et cet astre , elle en inter- 
cepte alors les rayons h la manière d'un écran. Les phéno* 
mènes des phases et des éclipses dépendent uniquement de 1^^ 



um flpeeUteur plaeé au centre de la Terre, tt elle Heot uaiqueonent è ce qu'il 
e^ placé à la surface de notre globe, c'eiUàMiire ailleurs qu'au vrai e^tre 
des mouvemeols de révolution de la Lune. La figure 86 rend suffîsaoHnent 
compte de celte libration à peine sensible , dont le maximum est égal à la 
plus grande parallaKe horizontale de notre satellite, c'est-à-dire à ]• environ. 
Peur l'ebservateiir plaeé en T ou en A, l'hémisphère visible est ofe;peur 
rebi^Yateur placé en B, c'es( ç'iff* Uans le premier caa robserrateur voit 
la Lune au zénith , dans le second à Fhorizon, 
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position relatiye des trois corps que nous considérons, ils se 
reproduisent avec une périodicité facile à reconnaître, parce 
que les mouvements de ces corps sont eux-mêmes périodiques. 
C'est cette succession régulière des phénomènes d*illumination 
dont il s*agit de saisir la loi. 

Supposons d'abord, pour simplifier, que la Terre et le Soleil 
restent immobiles, et que la Lune tourne en 27J | autour de la 
Terre. Une partie de la Lune sera éclairée par le Soleil ; l'autre 
restera dans Tobscurité. La ligne de séparation de l'ombre et de 
la lumière sera déterminée géométriquement par la courbe 
dé contact d*un cône idéal, qui serait tangent à la fois au So* 
leil et à la Lune. Cette courbe est un cercle dont le plan est 
perpendiculaire à Taxe du cône, c'est-à-dire à la ligne qui joint 
le centre du Soleil à celui de la Lune. Le plan de ce cercle ne 
passe pas rigoureusement par le centre ; ce n'est point un grand 
cercle de la Lune ; mais la différence est si faible (il est aisé de 
la calculer, puisque nous connaissons la distance des deux 
globes et leurs diamètres), que nous pourrons considérer, sans 
erreur sensible, dans tout ce qui va suivre, la courbe de sépa- 
ration d'ombre et de lumière comme étant un grand cercle 
de la Lune perpendiculaire à la ligne qui en joint le centre au 
Soleil. On le nomme cercle éCilliimination, 

De même, pour un observateur placé en dehors de la Lune, 
la partie visible (si toutefois elle est éclairée) est séparée de la 
partie qui lui reste cachée, par le cercle de contact d'un cône 
circonscrit à la Lune , cône dont le sommet serait à l'œil du 
spectateur. Nous regarderons encore ce cercle de contact ou de 
contour apparent comme un grand cercle du globe lunaire, mené 
perpendiculairement à la ligne qui joint le centre de la Lune 
au centre de la Terre. Cela posé, il est évident que les seuls 
points visibles de la Lune se trouvent compris entre le cercle 
d'illumination et le cercle du contour apparent. La position 
relative de ces deux cercles change à chaque instant, et déter- 
mine ce que l'on appelle les phases de la Luné. La figure 86 mon- 
tre la succession de ces phases. Dans cette figure, nous suppo- 
serons que la Lune se meut dans le plan même de Técliptique ; 
que la distance du Soleil à la Lune et à la Terre est comme 
infinie, et, enfin, que la Terre reste immobile pendant un mois 
au point T. 
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Dans la position Â, la ligne qui joint le Soleil au centre de la 
Lune, se trouve sur le prolongement de la ligne qui joint le 
centre de la Lune à la Terre ; par conséquent, le cercle d*illu- 
naination et le cercle de contour apparent se confondent. 11 en 
est de même dans la position E que la Lune occupe lorsqu'elle 
a accompli une demi-révolution ; mais dans la position A, la 
partie de la Lune qui est tournée vers la Terre est obscure , 
tandis qu'elle est éclairée dans la position E. Dans le premier 
cas, la Lune est nouvelle et invisible. Dans le deuxième cas , 
elle est pleine. Passons à une position intermédiaire B. Le 
cercle du contour apparent, le disque, en un mot, est repré- * 
sente sur la figure par sa projection oe, et le cercle d'illumination 
par sa projection ii'. Tout ce qui est à droite dans le cercle ii' 
est dans Fombre, et tout ce qui est derrière oe (par rapport à T), 
est invisible; la seule portion de la Lune que verra le specta- 
teur placé en T, sera donc le fuseau spbérique dont l'arc est oi\ 
L'efTet produit est indiqué par la figure accolée à la position B : 
on verra la Lune sous la forme d'un croissant limité par la 
moitié du contour du disque et par la moitié du cercle d'illu- 
mination. CeSui-ci étant vu en raccourci , en projection sur le 
plan du disque lunaire, il paraîtra sous forme d'une demi- 
ellipse inscrite dans le premier cercle , et ayant deux points de 
contact avec lui. Ces points de contact , situés sur un diamètre 
du disque , sont les extrémités des cornes du croissant; 

L'angle du fuseau formé par les deux plans oe et ii' est évi- 
demment égal à l'angle ÂTB compris entre le Soleil et la Lune. 
Quand celle-ci est venue en C , elle a parcouru le quart de son 
orbite ou 90»; les deux plans oe et 4i' comprennent aussi 90^; le 
fuseau spbérique qui constitue la partie visible est la mbitié de 
l'hémisphère tourné vers le spectateur, et la ligne de séparation 
d'ombre et de lumière est vue, en projection sur le disque, sous 
forme d'une ligne droite passant par le centre. Cette phase est 
le premier quartier. 

A mesure que la Lune avance dans son orbite , Tangle des 
deux cercles oe et ii' s'ouvre davantage ; le fuseau visible s'é- 
largit de plus en plus, mais sa projection sur le ciel se trouve 
toujours limitée d'un côté par la moitié du contour apparent , 
de Tautre par la projection du cercle d'illumination. Seule- 
ment cette projection, qui est encore une ellipse, a sa convexité 

' COSMOGRAPHIE. 13 
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tournée en dehors, comme on le voit pour la position D. Cette 
ellipse se rapproche progressivement de la parlie jusqu'ici in^ 
Tisible du disque ; elle se confond enfin avec le cercle même 
du disque, lorsque la Lune est en E. A partir de ce moment, 
les phases suivent Une marche précisément inverse ; la Lune 
s'éohancre du côté opposé de son disque , c'esl-à^lire en e. Au 
point F, la moitié seiilement du disque est éclairée ; la Lune est 
dans son dernier quartier. La partie illuminée et visible se 
rétrécit peu à peu ; le croissant s'amincit , et finit par dispa- 
raître; alors la Lune est nouvelle et invisible. Une période 
complète de ces phases se nomme une hmaism ; le nombre de 
jours compris entre la nouvelle Lune et sa phase actuelle est 
tâge do la Lune. 

Dans cette théorie , il suffit de se rappeler que , des deux 
courbes qui limitent la partie éclairée et visible pour nous. 
Tune est le demi-cercle du contour apparent, Tautre est la pro* 
jection orthographique du demi^cercle d'illumination. Nous 
n'examinerons que le détail suivant : la courbe d'illumination 
n'est jamais nette ; elle offre des découpures profondes et des 
parties dentelées , tandis que le demi-cercle visible du contour 
apparent est toujours parfaitement net et régulier. 

Dans la figure 88, ah est la projection du cercle d'illumina* 
iion. Un point quelconque a, situé sur ce cercle, ne reçoit du 
Soleil que le rayon Aa, et encore cet unique rayon ne feit^il 
que raser la surface. L'illumination est donc infinbnent faible 
ou nulle sur le cercle ab. Un peu plus loin , eti c, la partie effi- 
cace du Soleil est AC (cC est menée tangentiellement au cercle 
acb). Plus loin encore, les points de l'hémisphère éclairé reçoi- 
Tent la lumière du Soleil tout entier, quoique sous une inci^ 
dence encore très-oblique. Il y aura donc vers le cercle ab une 
dégradation rapide, mais point de séparation nettement tranchée 
entre l'ombre et la lumière. En outre , la surface de la Lune pré- 
sente presque partout des saillies et des dépressions, des vallées, 
des plaines et des montagnes. De là des dentelures, des opposi- 
tions d'ombre et de lumière très- variées et très-pittoresques *. 



* Les régions placées en à (fig. SS) reçoivent d'aplomb les rayons du So- 
leil : tout y est éclairé) tout y brille de même éclat, les dépressions du sol 
comme les cimes les plus hautes. L'oil ne voit là qu'une surface uniforme, 
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Lamièpe eendrée. — L'invisibilité de l'hémisphère obscur 
n'est point toujours complète;. il reçoit quelquefois un peu de 
lumière de l'hémisphère éclairé de la Terre. Celle faible illu- 
mination secondaire, que l'on nomme la lumière cendrée^ suffit 
même pour le rendre visible à Vœil nu ; elle est sensible quand 
le croissant de la Lune est très-étroit , quelques jours avant le 
premier quartier ou quelques jours après le dernier quartier. 
Lorsqu'on regarde alors la Lune avec un peu d'attention , après 
le coucher du Soleil ( surtout en automne ou en printemps , 
parce que le crépuscule dure moins dans ces saisons) , on voit 
non-seulement le croissant illuminé par la lumière directe du 
Soleil, mais encore le reste du disque qu'une lumière bleuâtre 
ou cendrée éclaire faiblement ; on y distingue même les acci- 
dents de la surface à l'aide d*une simple lorgnette. Ce curieux 
phénomène s'efface à mesure que le croissant augmente; il 
disparait avant le premier quartier. L'expUcation en est simple. 
La Terre est une sorte de Lune ^our son satellite ; elle en 
éclaire les nuits, et on pourrait dire qu'il fait clair de Terre sur 
la Lune, tout comme il fait clair de Lune sur la Terre. C'est 
cette illumination réflexe que nous percevons , malgré sa fai- 
blesse , lorsque le fond du ciel n'est plus éclairé par le Soleil 
couchant. La figure 91 rend compte de ce phénomène dans 
tous ses détails. Quand la Lune est en L , elle n'a point encore 
atteint son premier quartier ; pour un observateur placé en f , 
à la surface de la Terre, elle présente le fuseau éclairé dont 
l'arc est ot, et le fuseau obscur dont l'arc est ilLe. Mais le fu- 
seau «Ke fait face à la partie éclairée 01' du globe terrestre ; il 
en recevra de la lumière et sera moins sombre que le fuseau i'e ; 
il y fera clair de Terre , car la Terre sera presque pleine pour 
un point quelconque de l'hémisphère antérieur de la Lune , 



presque dépourvue d'aspérités. Ailleurs, plus près des bords, il y a des om- 
bres portées, mais ces ombres sont cachées, par les saillies mêmes qui les pro- 
duisent, pour Tobservateur placé sur la Terre (fig. 89) parce qu'il voit la Lune 
dans la direction même des rayons de lumière qui Tilluminent. Aussi la pleine 
Lune n'o(nre-t-elle qu'un disque lumineux presque sans intérêt. Pour que les 
détails de ce beau tableau ressortent avec vigueur et produisent leur effet, tl 
faut choisir Tépoque où le croissant est étroit : alors la Lune nous présente 
une ombre à côté de chaque saillie, ombre d'un noir toujours intense et 
d'autant plus longue que la saillie considérée se trouve plus voisine de la 
ligne de séparation d'ombre et de lumière. 
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attendu que les phases de la terre , vues de la Lune , sont né- 
cessairement supplémentaires des phases de la Lune vues de 
la Terre (la figut-e le montre assez). Cependant un habitant 
placé en ^, sur la Terre , ne verrait point l'effet de ce clair de 
Terre sur le fuseau iKe, parce que le Soleil n'est pas encore 
couché pour le point t. Mais bientôt, la rotation de la Terre 
s'exécutant dans le sens de la flèche , de Touest à Test, le point t 
viendra se placer dans Tombre, vers le point V. Alors le Soleil 
sera couché pour lui, et la nuit, ou du moins le crépuscule, lui 
permettra de voir le reste du disque ilLe qu'éclaire la partie 01' 
de notre propre globe. 

Lorsque la Lune a atteint le premier quartier, elle voit aussi 
le premier quartier de la Terre; mais la lumière du premier 
quartier de la Terre est insuffisante , le phénomène de la lu- 
mière cendrée ne se montre plus *. 

Pour rhémisphère que la Lune tourne constamment vers 
nous, et qui seul voit la Terre, notre globe fait l'effet d'une 
grosse Lune , dont les phases suivent la période d'un mois. Si 
notre satellite était habité, un spectateur placé au point K ver- 
rait constamment la Terre dans la direction de LK prolongé , 
c'est-à-dire dans la direction de sa verticale , par conséquent à 
son zénith. La Terre lui paraîtrait 3 fois ^ plus grosse que la 
Lune n'est pour nous **. Mais il ne manquerait point de trans- 
porter à la Terre les petits mouvements de libration dont tous 
les points du disque lunaire nous semblent animés. Il verrait 
la Terre osciller lentement entre les limites de 6 ou 7® à l'est et 
à l'ouest, au-dessus de sa tète, en même temps qu'elle passe- 
rait par toutes les phases , depuis la nouvelle jusqu'à la pleine 
Terre. Comme la Terre tourne en 24 heures sur son axe , il 
pourrait sans doute , avec des organes pareils aux nôtres , re- 
connaître très-nettement , à la simple vue , les îles , les mers , 
les continents , passant rapidement sous ses yeux sur le globe 
terrestre, et s'en servir comme d'une horloge naturelle. 

Influenee de l*lncllnaison du plan de 1* orbite lunaire sur 
les phases ; phases des almanaehs. — D'après ce qui précède, 

* Les dimeDsions de la figure ne sont point convenables ; les deux globes 
sont beaucoup trop rapprochés. 

** La surface apparente serait donc 12 fois plus grande. Le clair de Terre 
serait 12 fois plus intense sur la Lune que le clair de Lune sur la Terre. 
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les phases ne dépendent en définitive que de l'angle compris 
entre le cercle du contour apparent et le cercle d'illumination. 
Or les plans de ces cercles sont respectivement perpendicu- 
laires aux lignes menées du centre de la Lune à la Terre et au 
Soleil : leur angle sera donc égal à l'angle à la Lune dans le 
triangle LST, en sorte que 

si L = 0*, la Lune est pleine ; 

si L = 90^, la Lune est dans son premier ou son dernier quar- 
tier; 

si L=180*, la Lune est nouvelle (néoménie)*. 

Mais nous avons supposé, pour simplifier, que la Lune se 
meut dans le plan de Técliptique. S'il en était ainsi, en réalité, 
si le plan des trois astres L , S, T coïncidait avec celui de For- 
bite terrestre, l'angle L passerait, à chaque période des phases, 
par les valeurs 0® et lS(fi, et alors les trois corps S, L, T se trou- 
vant en ligne droite, il y aurait éclipse de Lune dans le pre- 
mier cas, c'est-à-dire à chaque pleine Lune, et éclipse de Soleil 
dans le second cas, c'est-à-dire à chaque nouvelle Lune. Mais, 
à cause de Tinclinaison du plan de l'orbite lunaire, le trian- 
gle SLT ne coïncide pas, en général *, avec le plan de l'éclipti- 
que ; par conséquent Fangle L n'atteint pas à chaque lunaison 
les valeurs 0* et 180* qui déterminent les phases extrêmes et 
en même temps les éclipses. 

Cependant, à chaque lunaison, les almanachs annoncent une 
pleine Lune et une nouvelle Lune. De là une difficulté dont les 
commençants se préoccupent : puisque ces deux phases ré- 
pondent aux cas où S, T, L ou S, L, T sont en ligne droite, 
pourquoi n'y a-t-il pas d'éclipsé à toutes les lunaisons. Cette 
difficulté disparait quand on sait que les phases de la Lune, in- 
diquées dans les almanachs, se règlent, non d'après l'angle TLS 
■ ■ I 

* n faut signaler ici une confusion qui tend à s'établir. Nous appelons néo- 
ménie ou époque de la nouvelle Lune celle où la Lune est invisible^ parce 
qu'elle se trouve en conjonction avec le Soleil. Les anciens , au contraire , 
rËglise et les peuples de rOrient nomment néoménie ou nouvelle Lune l'é- 
poque où la Lune, après avoir été invisible, apparaît de nouveau f le soir, un 
peu après le coucher du Soleil, sous forme de croissant, un jour environ 
après llnstant où la Lune était en conjonction avec le Soleil. De ïk la diffé- 
rence d'un jour à peu près qui existe entre les calculs des astronomes et les 
computs ecclésiastiques. Les phases désignées ici par les mêmes mots ne sont 
pas identiques en réalité. 
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qui préside aux phases réelles, mais d'après sa projection TL'S 
sur l'écliptique. On annonce une pleine Lune toutes les fois 
que L' = 0^, quand bien même L ne serait pas nul. Soit donc 
L' (fîg. 90) la projection de la Lune sur Fécliptique; lorsque S, 
T, L' seront en ligne droite, c'est-à-dire quand L'=sO, il arrivera 
le plus souvent*, à cause de Finclinaison de Forbite lunaire, que 
la Lune L se trouvera au-dessus ou au-dessous de STL', et alors 
le cercle de contour apparent cd empiétera plus ou moins , en 
bas ou en haut, sur l'hémisphère non illuminé de la Lune, et 
des dentelures accuseront une phase sensiblement différente 
de la pleine Lune annoncée par l'almanach. Quand la Lune est 
rigoureusement pleine, elle est plongée dans l'ombre terrestre. 

ABpeetsi relmtlon entre les phases et les aspeets.— Les pO* 

sitions relatives de la Lune et du Soleil , vus de la Terre , dé- 
pendent de Tangle en T du triangle STL. On trouve plus com- 
mode de remplacer L par sa projection L' sur Fécliptique, parce 
qu'alors Tangle T devient la différence entre la longitude du 
Soleil et celle de la Lune. On désigne d'ailleurs par des noms 
particuliers les positions relatives des trois corps S, L, T, lors- 
que l'angle à la Terre STL' atteint les valeurs remarquables de 
QP, 90», 1800, 270% etc. 
Voici les aspects principaux et les phases correspondantes : 

Aspects, Symboles. Phases. 

T = 0* conjonction. cf L' = 180» nouvelle Lune ) „ 

T=i80»opposiUon. oo L'=: 0* pleine Lune j^^yRies. 

T=90» ou 270» quadratures. Q U= 90»quarliere**. 
T=46», 135», etc. octanU. 

Dire qu'un astre est en conjonction ou en opposition avec le 
Soleil , c'est dire que la longitude de cet astre diffère de celle 
du Soleil de 0» ou de 180*>. Ces deux astres ne sont pas néces- 
sairement alors en ligne droite avec la Terre, mais ils se trou- 
vent dans un même plan perpendiculaire à Técliptique ; leurs 
perspectives sur la sphère céleste se trouvent sur un môme 
cercle de latitude. 

* A moins que la Lune ne soit à un des nceuds de son orbite : c'est donc 
dans ces rég1oDS-là que les éclipses peuvent se produire. 

** Les quadratures ne répondent pas nécessairement aux quartiers : quand 
TœSO», L'=90*— s et non pas 90* j mais 8 est un très-petit angle dont le 
maximum n'alleint pas 0'; on le néglige. 
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Les aspects ont joué un grand rôle dans les prédictions 
astrologiques, parce qu'on croyait autrefois que les éyéne- 
ments sublunaires étaient réglés sur les configurations ou 
aspects résultant des positions relatives des astres. Aujour- 
d'hui ces aspects (le terme n'est plus guère usité) ont perdu ^ 
bien entendu , tout leur intérêt astrologique , mais ils ont re-* 
gagné dans la science moderne un intérêt d'une nature bien 
différente. Ils ne président plus aux destinées humaines, mais 
ils règlent les perturbations mutuelles des astres de notre 
monde solaire. Quand on tient compte, par exemple, de l'in- 
fluence que le Soleil exerce sur les mouyements de notre sa^ 
tellite, il est évident que cette action doit différer profondé- 
ment dans les conjonctions ou les oppositions, et dans les 
quadratures. Si la Lune , la Terre et le Soleil se trouvent en 
ligne droite , Faôtion du Soleil a pour effet de diminuer la pe-* 
santeur de la Lune vers la Terre. Dans les quadratures , elle 
est égale pour les deux astres, et ne tend plus de la même ma- 
nière à en troubler les mouvements relatifs. De même nos 
marées dépendent des aspects de la Lune ; leur hauteur maxi- 
mum coïncidé avec les syzygies (nom collectif des conjonctions 
et des oppositions), tandis que leur minimum de hauteur ré- 
pond aux quadratures. 

Relation entre les pliMieB en lès fts]pects et les pnssage» de 

m littne ftn méridien. — Les phases et les aspects des astres se 
rapportent au plan de Técliptique , tandis que les passages au 
méridien , les levers et les couchers des astres, se règlent d'a- 
près leurs positions relativement à l'équateur et à l'horizon. 
Cette distinction est essentielle. Si le Soleil et la Lune accom^ 
plissaient leurs révolutions dans le plan de Téquateur, à chaque 
conjonction ils auraient même ascension droite et passeraient 
ensemble ail méridien ; ils se lèveraient et se coucheraient aux 
mêmes moments. A chaque opposition, par exemple, leurs 
ascensions droites différeraient de \W ou de 12 heures ; la Lune 
passerait au méridien sui^érieur pendant que le Soleil se trou- 
verait au méridien inférieur, c'est-à-dire à minuit; le lever de 
l'un coïnciderait avec le coucher de Taulre. Mais comme l'orbite 
lunaire, l'écliplique et l'équateur sont trois plans différents, il en 
résulte que notre satellite peut être en conjonction avec le Soleil, 
c'est-à-dire avoir même longitude que lui , sans avoir même la- 
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titude; par conséquent les ascensions droites de ces deux astres 
peuvent être différentes. Ainsi la Lune, en conjonction avec le 
Soleil , ne passe pas nécessairement en même temps que lui au 
méridien. Cependant, à cause de la faible inclinaison du plan de 
l'orbite lunaire sur l'écliptique , on peut dire sans grande erreur 
que la Lune passe au méridien à midi quand elle est nouvelle, à 
six heures du soir le jour du premier quartier, à minuit le jour 
de la pleine Lune , et à six heures du matin à l'époque du der- 
nier quartier. 

Lunaison. — Maintenant il suffit de suivre la Lune pendant 
un mois environ, et de comparer les apparences qu'elle nous 
offre avec l'explication précédente, pour se rendre compte de ses 
phases. Par exemple, le 26 juillet 1854, la Lune sera nouvelle; 
elle se lève et se couche avec le Soleil. Le 26 au soir, on verra 
à l'ouest , peu de temps après le coucher du Soleil , son crois- 
sant extrêmement étroit dont la' convexité sera tournée 
vers le Soleil. On pourra remarquer qu*en menant un plan 
perpendiculaire au miUeu d'une ligne joignant les cornes, ce 
plan détermine sur la voûte céleste un arc de grand cercle 
qui, prolongé au-dessou^ de l'horizon, ira rencontrer le Soleil*. 
Le jour suivant, la Lune qui marche de Test à l'ouest conune 
le Soleil, mais avec une vitesse angulaire 12 ou 13 fois plus 
grande, se sera écartée notablement du Soleil; elle se couchera 
1*" ^ après lui; son croissant sera moins étroit. Le 1" août, la 
Lune se lève vers midi, et se couche le jour suivant vers mi- 
nuit; elle est dans son premier quartier. C'est encore la partie 
occidentale du disque qui est éclairée. Le retard sur le Soleil 
est de 6 heures environ. Le 8 août, la Lune sera pleine ; elle se 
lève vers l'heure où le Soleil se couche, et elle se couche <j[uand 
le Soleil se lève; elle passe vers minuit au méridien supérieur, 
tandis que le Soleil passe au méridien inférieur. La Lune est 
alors opposée au Soleil. A partir de ce jour, la Lune s'échancre 
de plus en plus dans la partie de son disque qui est tournée 
vers l'ouest. Le 15, elle est dans son dernier quartier; elle se 
lève un peu avant minuit (à 10*" ^), passe au méridien vers 

* La ligne des cornes est le diamètre suivant lequel se coupent ie plan du 
contour apparent et celui du cercle d'illumination ; ce diamètre est donc per- 
pendiculaire à la fols îi SL et 11 LT, et par suile au plan SLT. 
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6 heures du matin et se couche un peu après midi (à 1^7'^). 
Enfin elle se rapproche de plus en plus du Soleil et se retrouve 
en conjonction avec lui un mois après la nouvelle Lune, ayant 
ainsi accompli et dépassé le tour entier du ciel. 

n est à peine utile d'ajouter que la Lune serait constamment 
visible, même de jour, chaque fois que le mouvement diurne 
ramène au-dessus de l'horizon, si son éclat n'était masqué par 
la lumière diffuse dont les rayons du soleil remplissent Tat- 
mosphère. 



CHAPITRE V. 

EÉVOLDTION SYNOBIQUS DB LA LUNE. — CALENDRIERS LUNAIRES. 
RéTolatlon synodlque i période des phases. — On VOit que 

les phases dépendent exclusivement des positions relatives de 
ces trois corps : Terre, Lune et Soleil. La nouvelle Lune ou 
néoménie revient à chaque conjonction et termine la série des 
métamorphoses successives que le disque de notre satellite 
nous présente dans l'intervalle d'une lunaison. Les nouvelles 
Lunes ont lieu chaque fois que les trois astres se retrouvent en 
ligne droite, dans l'ordre T, L, S. Les époques de ces conjonc- 
tions dépendent évidemment de la diflTérence des vitesses qui 
animent la Lune et le Soleil dans les orbites apparentes ou réelles 
qu'ils décrivent autour de la Terre. La période des phases peut 
être assimilée à celle des conjonctions, des oppositions et des 
quadratures des deux aiguilles d'une horloge ou d'une montre. 
Que l'on place en effet la Lune à l'extrémité de Taiguille des 
minutes, le Soleil sur le prolongement de celle des heures, et, 
sauf les distances, tous les aspects seront fidèlement repro- 
duits. L'aiguille des minutes marche 12 fois plus vite que celle 
des heures; en supposant qu'elles partent toutes deux de midi, 
pendant que la première fait le tour du cadran et décrit 360®, 
l'autre parcourt un arc 12 fois moindre; elle a pourtant avancé 
de 30^ que la grande aiguille doit parcourir encore avant de 
la rejoindre, et de se trouver de nouveau en conjonction avec 
elle. Il est aisé de déterminer les époques des conjonctions des 
deux aiguilles ou des deux astres, quand on suppose leurs 
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mouvements Uniformes et qu'on en connaît les vitesses. C'est 
le problème déjà résolu pour les années tropique et sidérale : 
nous allons encore le trailer à propos des révolutions sidé- 
rale et synodique de la Lune, et le monde planétaire nous en 
offrira autant d'applications distinctes qu'il y a de planètes ou 
de satellites. 

Soient T et T' les temps de la révolution de deux inobile^ 
circulant, en réalité ou en apparence, mais d'un mouvement 
uniforme, autour d'un même centre : quelle est la période de 
leurs conjonctions successives? Les 360 degrés de la circonfé- 
rence étant parcourus par l'un et l'autre dans les temps T 
et T', leurs vitesses angulaires seront respectivement. 

„ 360« ^, 360V 

Considérons les deux mobiles au moment d'une conjonction, 
c'est-à-dire lorsqu'ils se trouvent sur un même rayon, et nom* 
mons œ l'intervalle qui s'écoule jusqu'à la conjonction sui- 
vante : dans le temps a?, le premier a parcouru Va?, le second 
Yx. Supposons V'>V; le mobile dont la vitesse est V aura 
parcouru 360^ plus l'arc \x décrit par le second qui va plu9 
lentement; on aura donc 

V'a? = 360^+Va:, 

A^ \ 360» 

d où X == yt^Y ' 

Appliquons cette solution à la Lune et au Soleil. 

360^ 



365^,25638 



69'8^19, 



^^'=271^61 = ^3^^^'^^'' «^^ 



«t enfin .^oivL/^.^ - 29^,530588 = 29i 12«» 44" 2-,9. 



d'où V'--V==12«ll'26^70 

360^ 
12M1'26%70 

Telle est la durée d'une lunaison; telle est la période qui ra* 
mène dans le même ordre les phas^ successives de la Lune. 
Nous ayons supposé ^ il est vrai , que les mouvements de la 
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Lune et du Soleil sont uniformes : en réalité leurs orbites, 
dont la Terre eèt le centre réel ou apparent , sont des ellipses 
parcourues avec des vitesses un peu variables, suivant les lois 
de Kepler. De plus , les mouvements de notre satellite présen- 
tent des inégalités dues à Taction du Soleil , action qui ne peut 
être exactement la môme sur la Terre et sur son satellite. Hais 
en calculant la révolution synodique (p. 173) par un intervalle 
de temps comprenant un très-grand nombre de ces révolu* 
lions , ces inégalités se compensent et le résultat se trouve être 
la durée moymme de cette période. On peut donc dire qu'en 
moyenne l'Intervalle de deux nouvelles Lunes ou de deux con- 
jonctions consécutives est de 29J,530588 jours moyens, de 
même que Tintervalle de deux pleines Lunes, de deux pre- 
miers quartiers, etc. 

Au lieu de traiter cette question au point de vue des mouve- 
ments apparents, il est tout aussi simple de considérer les mou* 
vemcnts réds. Soit donc TT'(flg. 87) l'orbite du globe terrestre 
qui entraîne avec lui celle de la Lune. Si, à un moment donné , 
les trois corps T, L, 8 sont en ligne droite, au bout de 27i f , 
temps de la révolution sidérale de la Lune , notre satellite aura 
parcouru son orbite entière autour de la Terre ; il set^ re- 
venu en L\ identique au premier point L et placé de manière 
que TL et T' U soient dirigés vers la même étoile , c'est-à-dire 
parallèles. Mais , dans cet intervalle de temps , la Terre a décrit 
un arc TT' d'environ 26f^ ; le rayon TLS est devenu T'/S, et la 
Lune a encore l'arc L7 à parcourir avant de revenir à la con- 
jonction. Nous retombons sur le problème des aiguilles de 
montre, un peu modifié quant à la forme ; la solution reste la 
même ; la période des retours successifs de la Lune à la con- 
jonction reste de 29^,630588, comme précédemment. 

Cette période a été connue avec exactitude dès la plus haute 
antiquité. Elle était facile à déterminer, puisqu'il suffit de noter 
les instants de deux pleines Lunes séparées par un grand nom- 
bre de périodes semblables, et de diviser le temps écoulé par le 
nombre de ces périodes. La pleine Lune est une phase peu pré- 
cise, dont le moment ne saurait être trouvé avec exactitude ; mais 
les éclipses de Lune ne présentent point le même inconvénient ; 
là , le phénomène est net et tranché, et les anciens pouvaient en 
déduire l'époque de l'opposition à un quart d'heure près. En 
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comparant ainsi deux éclipses de Lune , séparées par cinq ou 
six mille révolutions synodiques , ils ont déterminé, à une demi- 
seconde près, la durée moyenne de cette révolution. 

Nous avons calculé (p. 282) la révolution synodique à Taide de la 
révolution sidérale. C'est la marche Inverse que l'on a suivie en 
réalité. La première période se déduit, comme nous venons 
de le voir, de Tobservation des phases ou des éclipses; quand 
on connaît de plus la longueur de Tannée sidérale , il suffît de 
renverser le problème précédent pour trouver la durée de la révo- 
lution réelle de la Lune autour de la Terre. Deux mobiles se 
rencontrent à des intervalles de 29 jours ^ ; Tun parcourt la cir- 
conférence entière en 365^ { ; en combien de temps le second 
mobile parcourt-il la même circonférence? Réponse : 27' ^. 

Calendriers lunaires. — Les phases de la Lune sont de véri- 
tables signaux, visibles sur le globe entier; elles ofiTrent une 
division simple et commode du temps, qui dut être exclusive- 
ment employée à Fépoque où la société commençait à se former 
de tribus errantes et de peuplades de chasseurs. La phase la 
plus précise est la néoménie , ou la première apparition du 
croissant après le coucher du Soleil : c'est aussi celle qui a 
été universellement adoptée dans presque toute l'antiquité pour 
époque des réunions publiques, des sacrifices et des jeux. 
Encore aujourd'hui la nouvelle Lune sert de signal en Orient ; 
les mahométans la guettent du haut des minarets pour détermi- 
ner l'instant de commencer le mois du jeûne ou celui des ré* 
jouissances. C'est là le calendrier naturel, l'a/mawa^yA par excel- 
lence (de la particule arabe al et de la racine mâny qui veut dire 
Lune dans toutes les langues orientales et indo-germaniques). 
Plus tard, la vie nomade des pasteurs fit place à la vie séden- 
taire des peuplades agricoles; on sentit alors la nécessité de tenir 
compte des mouvements du Soleil , parce qu'ils règlent les vi- 
cissitudes des saisons et la succession des travaux des champs. 
Mais cette nécessité était moins impérieuse dans les climats 
chauds où la différence des saisons est peu tranchée. L'Orient, 
sauf l'Egypte et la Chine agricole , conserva son calendrier ex- 
clusivement lunaire. Les Grecs le gardèrent longtemps , tout en 
tâchant de le concilier avec le Soleil : leur division en peuplades 
indépendantes , privées de communications régulières , les avait 
forcés de recourir à un phénomène céleste où chacun pût lire le 
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signal des assemblées générales et des fêtes. Les Hébreux , dès 
qu'ils furent fixés au sol , réussirent à combiner Tannée et le 
mois lunaire dans un calendrier du reste fort compliqua. Mais 
les Égyptiens , les Romains , puis tous les peuples modernes de 
l'Occident ont renoncé à la Lune, et règlent exclusivement 
la division civile du temps sur la marche du Soleil. Notre ca- 
lendrier en présente encore cependant quelques traces dans la 
division de l'année en mois. 

Rien de plus simple que le calendrier lunaire primitif , tel 
que les Turcs et les Arabes le conservent encore. Nos relations 
avec l'Algérie française et avec l'Orient lui donnent un certain 
degré d'intérêt. L'année n'a aucun rapport avec les mouvements 
du Soleil. C'est une simple collection de 12 mois lunaires qui se 
composent alternativement de 30 jours et de 29 jours , afin de 
tenir compte de la fraction de jour dans la valeur de la révolution 
synodique de la Lune. Cette année lunaire a donc 12X29J,5= 
354 jours seulement ; en sorte que si une date arabe ou tur- 
que indique fort bien l'âge ou la phase de la Lune, elle ne 
peut en aucune façon indiquer les saisons*. Voici les noms des 
mois et des jours de la semaine : 

Mois. Semaine. 

Moharrem 30 jours. Youm el-ahad. . . . DimaDche. 

Safar 29 



Rbt el-aouel 30 

Rbîel-Uâni. 29 

Djemâd el-aouel 30 

Djemâd et-tsâni 29 

Redjeb 30 

Chabân 29 

Ramdân (mois du jeûne). . 30 

Chouâl 29 

Doùl-Kada 30 

Doùl-Hadja. 29 



Youm et-tsâni.... Lundi. 

Youm eMsaleth.. Mardi. 

Youm el-arbaa. . . Mercredi. 

Youm el-khamis. . Jeudi. 

Youm ed-djouma. Vendredi. 

Youm el-sebt.... Samedi. 



Pour les Musulmans , le ven- 
dredi est le jour du repos. 

Leur ère, ou THégire, est le 
16 juillet 622 après J. G. 



Le 1** moharrem 1271 répond au 24 septembre 1854. 

Ce calendrier suppose que la révolution synodique de la Lune 
est de 29J,5 juste, tandis qu'elle est en réalité de 29^,530589. L'er- 
reur, au bout de 30 ans, est de 11 J, 012. Depuis l'an 1171 de 
l'Hégire (1757 après J. C), les Turcs la corrigent en intercalant 
ces 1 1 jours dans une période de 30 ans. Ils font 1 1 fois en 30 ans 

* Les rayas agriculteurs des provinces turques se servent, comme les Grecs 
et les Russes, du calendrier solaire Julien (vieux style). 
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le Doû 'I-Radja de 30 jours au lieu de 29. Ces années-là ont 
365 jours au lieu de 354. De la sorte, leurs dates restent d'ac- 
cord avec les phases de la Lune. Cent de ces années valent à 
peu près 97 des nôtres. Le mois qui répond maintenant à l'été 
répondra à l'hiver au bout de 17 ans. 

Crète ivnftire. — ^Examinons actuellement jusqu'à quel point 
il est possible d'accorder les saisons et les mois, la marche du 
Soleil avec celle de la Lune. 

La longueur de l'année tropique est de 365^,242217 ; celle 
du mois synodique est de 29^,530589 ; leur rapport n'est pas 
Simple ; ce n'est point un nombre entier : un an vaut 12,368265 
lunaisons. Pour établir la concordance désirée , il fallait donc re- 
courir à une intercalation quelconque. C'est là ce qu'ont fait les 
Juifs , dont le calendrier présente des années de 353, 354, 355, 
383 , 384 et 385 jours *. La complication extraordinaire de leur 
intercalation lient aux nombreuses conditions qu'ils s'étaient 
imposées : par exemple, leur année ne doit jamais commencer 
un dimanche, ni un mercredi, ni un vendredi. Les Grecs ont 
suivi une marche plus simple. La période de leur intercala- 
tion est de 19 ans. Voici comment on a pu la trouver. Formez 
les multiples successifs des deux membres de l'équation ci- 
dessous : 

1 an = 12,368265 lunaisons, 

en commençant par les plus simples, jusqu'à ce que vous ayez 
trouvé un nombre extrêmement peu différent d'un entier dans 
le second membre ; vous obtiendrez, au 19" multiple, 

19 ans = 234,997035 lunaisons , 

ou, à très-peu près, 235 lunaisons en 19 ans. Si on met en 
chaque année ordinaire 12 lunaisons , il en restera 7 au bout 
de 19 ans, qu'il faudra intercaler en faisant 7 années de 13 lu- 
naisons , au lieu de 12. L'erreur ne s'élèverait qu'à 1 jour au 
bout de î siècles. Cette période de 19 années tropiques **, ra- 



^ Newton a dit : Judasi usi non sunt vitioso cyclo. 

** Elle a été introduite en Grèce par Melon, qui la fit connaître aux Grecs 
pendant les solennités des jeux Olympiques. Les Athéniens , enchantés de 
pouvoir mettre enfin un peu d'ordre dans leur calendrier , firent inscrire en 
lettres d'or la règle de cette intercalation sur les portes du temple de Mi- 
nerve ; de là le nom de nombre d'or qui lui a été conservé. 
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mène évidemment les mêmes phases lunaires à peu près aux 
mêmes dates de Tannée, absolument comme la période de 
38 ans, dite cycle solaire , ramène aux mêmes dates les jours de 
la semaine '^. On comprend toutefois la différence : le cycle so<^ 
laire basé sur des nombres entiers est exact ; le cycle lunaire 
ne l'est pas, puisque 19 ans ne font pas rigoureusement 235 lu- 
naisons. D'ailleurs les inégalités du mouvement de la Lune 
étant négligées , ce cycle lunaire ne peut être jaunis rigoureu* 
sèment d'accord avec le ciel, 

L'Église a adopté le calendrier romain , basé exclusivement 
sur les mouvements du Soleil; mais, afin de ne pas rompre la 
chaîne des traditions , elle a conservé Tusage de régler la célé- 
bration des fêtes principales sur les mouvements de la Lune. 
Ces fêtes ne pouvant dès lors répondre chaque année aux mêmes 
dates , portent le nom de fêtes mobiles ; elles se règlent sur 
celle de Pêques. Quant à celle-ci , le concile de Nicée a décidé 
qu'elle serait célébrée le dimanche après la pleine Lune qui 
suit immédiatement le 20 mars. Le pape Grégoire XIII conserva 
cette prescription dans sa réforme du calendrier. Seulement 
il fut entendu que la Lune qui règle les fêtes mobiles ne devait 
pas être déterminée , en toute rigueur, d'après les observations 
astronomiques (une telle pratique aurait pu introduire quel- 
ques divergences dans la chrétienté ) , mais d'après certaines 
règles fixes, posées une fois pour toutes ^ et constniites de 
manière à maintenir une concordance très-suffisante entre la 
Lune ecclésiastique et la Lune réelle. 

Il nous reste à donner une idée succincte des combinaisons 
ingénieuses sur lesquelles ces règles reposent. 

Si on avait déterminé, par observation ou par calcul, toutes 
les phases de la Lune pendant 19 années consécutives, il est 
évident que ces phases se reproduiraient , dans le même ordre 
et aux mêmes dates, pendant les 19 années suivantes, et ainsi 
de suite, indéfiniment , pour chaque cycle de 19 ans (nous sup- 
posons ici que ce cycle est d'une exactitude rigoureuse). Il n'est 
même pas nécessaire de déterminer Yâge de la Lune pour cha- 
que date des 19 premières années; il suffit de l'avoir fait pour 
une seule date de l'année initiale , et , par exemple , d'avoir 

■*^^p^— *^— ^1^**— ^.*i*^ > I l I ri I I ■ I II ifcifc»— — »»i» I 1 1 f II I » I " I ] I II I II I I j I I I II I j I I 

* Dans !• otleidrier Julien. 
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déterminé à quel jour du mois de janvier la Lune a été nou- 
velle. Cela fait, il suffira d'ajouter 30J à cette date pour re- 
tomber sur la nouvelle Lune suivante , puisque la durée de la 
lunaison est de 30^ environ ; en procédant ainsi , on obtiendra 
successivement les dates des néoménies de toute Tannée. 

Quant aux phases intermédiaires, elles viendront nalurelle- 
ment se placer dans leur ordre, «ntre les dates assignées aux 
néoménies. A la vérité, le mois lunaire est de 29^,5 environ, et 
non de 30J ; mais, comme il est de règle d'éviter toute fraction 
dans ces calculs, on corrige Terreur en prenant alternative- 
ment 29J et 30^ pour la durée du mois. 

Afin d'abréger ces calculs, on se sert de la méthode des 
épactes qui fournit les moyens de résoudre les deux problèmes 
suivants : 

V Trouver Tâge de la Lune au commencement d'une année 
quelconque ; c'est là ce que Ton nomme Yépacte de cette année. 
Ce problème se résout à Taide du cycle de 19 ans. 

2"* Étant donnée Tépacte de Tannée , déterminer Tâge de la 
Lune pour un jour quelconque de cette année-là. 

Nous venons de voir comment on résout ce second problème 
par Taddition successive de la période de 29J ^. On y parvient 
plus aisément encore , sans calcul , à la simple inspection du 
calendrier perpétuel. Mais il n'entre point dans le but de ce 
traité de donner ici plus de détails sur ce sujet (voy. les Notes). 



CHAPITRE VI. 

ÉCLIPSES. 

A toutes les époques , ces phénomènes ont eu le privilège 
d'attirer Tattention générale. Rien de plus frappant que de voir 
le Soleil , source unique de lumière pour ce monde , s'éteindre 
peu à peu, disparaître en plein ciel sans cause apparente, et 
laisser succéder à Téclat du jour des ténèbres livides. Les éclipses 
qui excitaient autrefois la terreur panique, produisent encore 
aujourd'hui une impression profonde sur tous les spectateurs ; 
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mais le sentiment désormais prédominant, c'est l'intérêt qui 
s'attache aux grands phénomènes naturels dont l'esprit humain 
a compris et expUqué les moindres détails , et qu'il a su faire 
rentrer à jamais dans le cercle de ses prévisions. Quand on 
lit, dans les anciens auteurs, les récits des paniques causées 
par les éclipses, il semble que l'humanité encore jeune et con- 
servant le vague souvenir d'effroyables catastrophes, redoutât, 
à chaque signe imprévu, de nouveaux bouleversements*. 

Ombre et pénombre de la Terre et de la Lune. -^ Quelques 

considérations, empruntées aux éléments de la géométrie, 
vont nous donner une idée nette de la forme et de l'étendue 
de l'ombre que la Terre et la Lune projettent dans l'espace, à 
l'opposite du Soleil, et nous permettre de déterminer a priori 
les circonstances caractéristiques des éclipses. Prenons Téclip- 
tique pour plan de la figure 92; ce plan coupe le Soleil sui- 
vant le grand cercle dont le centre est S , et la Terre suivant 
le grand cercle dont le centre est T. Supposons de plus que ces 
deux cercles et leur tangente commune AT' tournent autour 
de la ligne des centres ST. Les cercles engendreront les sur- 
faces sphériques qui limitent le Soleil et la Terre, tandis que la 
tangente commune engendrera un cône circonscrit, dont le 
sommet sera quelque part en sur la ligne des centres. Cela 
posé , il est évident que tout point situé à Tinlérieur de ce 
cône, derrière la Terre, ne recevra aucune lumière du Soleil; 
c'est donc le cône d'ombre pure. Si on prolonge le cône au 
delà de son sommet , les points situés à l'intérieur de cette se- 
conde nappe ne seront pas dans une obscurité complète , car, 
en menant par ces points des tangentes à la Terre , ces tan- 
gentes iront éi^idemment rencontrer le Soleil ; ils recevront par 
conséquent des rayons émis d'une certaine partie de son 

* Plus tard, la mythologie prêta à ces phénomènes des causes absurdes : 
les éclipses de Lune étaient la lutte de la Lune contre un grand dragon qui 
cherchait à Tengloutir chaque fois qu'elle passait à sa portée. Pour effrayer 
ce dragon et le forcer à lâcher prise, on faisait un grand bruit de chaudrons 
et de trompettes, témoins ces vers, où Juvénal dit d'une femme bavarde : 

.... jam nemo tubas , nemo œra fatigct, 
Una laboranti poterit succurrere Lunœ. 

Nos soldats ont assisté plus d'une fois en Afrique aux charivaris que les Maures- 
ques exécutent sur les terrasses de leurs maisons pendant les éclipses de Lune. 

COSMOGRAPHIE. 19 
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4i$que. L'ofnbre prppjrem^^ dite est i(a\ç bornée h la ^ve- 
^ère A^PP^ Çlp pd^e circpA^crit ^ la Terre et au Sj^deil > tandis 
Q^e la, dem^ième nappe (létermlAç um &orte d^ deipi-ombr^ 
ç(i( de pénombre, laquelle, d^ninue rapidement à^ ](qesure qu^ 
ypii ^'élqiçnç du sommet. 

|1 y ^, wtQUç dç rowfibre pure , ^ine sewpde p^pfnbrc p\v\Si 
imporf^i^te k çoi^s^dérer, p^rce qu*e^e e^ plus près de la 
terre et flu'plle intervient 4ans }es éclipses 4p î-une : çeUe-l|i 
es^ lipai^ée pai^ un sçpon^d pôpe ç^con§pri,t, couime ie prepiiçr, 
a\^ $ol^ii et à la Tçn^e , ^t do^t le çq^nnet torp,b[Ç ^utre Ips 
centres S| e^ T. Il sei;^^ çngçn^vé p^r la ts^i^ge^le commune aô, 
tpuvqfint autpur dp ST. Tp;ti5 \çs Roipfs tel$ q\ip M, situés entre 
ççs ^eux cOfles , reçoivent de la lumière d'upe portion d'au- 
t^t ippiwirp dp disque du Sole^^, qu'ils ?pnt pjacéç^ plus près 
(le l'ombre pure. H y ç^ ainsi , d^î^ cptte pénombre , une dé- 
g|:^atio]^ 4? lumière que Xqj^ 9^ tenté ^e ri&produire dans là 

Le pôpe d'ombre de la Ljine est également ^cppipp^n^ 

d'uiie psépppabrç- 

iËeii(ii9çis 4e l^.m®* — Supposons çoainte^ant que la Luqq 
Récrive dî^ps Véc^iptique même, sop orbite Ll' (fig. 92) dont ^ 
Tf fre occupe le centre pu plutôt le fpyer, et qu'elle paarcbe 
vers Vopposition qui aura ^e^ ep L'. Plle pén^trer^ d'ab^r^ 
d^;^ ^ pénombrp , ^fffveifsera le çô^e d'qH]^brp i>ure et çqrtir^ 
eijifln après avoir parcouru la pénombre opppséq. La figure 
exagère considérablement retendue de cette double pénoncibre; 
elle suffit cependant pour donner une idée très-nette des 
piiases que la Lui^e préseiifera ç^cce^sivepent à l'obsei;Tratem: 
situé §ur rbémi^phère terrç§lre oppps^ m Spleil. Plu§ la Lnn§ 
s'appfpcbpr^ du c^nç d'omhj;*e pure , plus sa lumière , qu'elle 
reçoit du Soleil, ira s*affaiblissant; mais Téclipse proprement 
dite ne commencera qu'au moment où elle atleipdra le cône 
T'OT". L'éclipsé sera totîde quand le disque entier sera dans 
ce cône ; le milieu de l'éclipsé répondra à l'instant de l'opposi- 
tion, lorsque la Lune se trouvera en L', et à partir de cet in- 
stant, la seconde moitié de Téclipse reproduira, en ordre 
inverse, toutes les phases.de la première moitié. On peut se 
servir ici du mot phase , car la Lune présente dans une 
éclipse une série ^è figures assez sembla^Ieè à celles qii'e^lé 
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■■ . . 

[jufiwid dan^ le cours ^'\me lunaison j ^|[il|smje|^t la courbie 4e 
séjMur^tion d'onibre et de lumière (l'o^f^fe portée par }a Terr^ 
$ur le disque de la Lune) e§t ici un arc de cercle et non une 

ellipse- 

Éef^ilfe^ c|e ^pieii. — Lorsqu^ la Li^n/a avance vers la cour 
jonçtioi;! gi(i aura lieu en L, le cône d'o^lbre qu'elle projette 
peut 2^Ueindr^ la Terre et produire une épjipse totale de SoIeU 
sur toutes les régions que cette ombre parcourt. La pénombre 
qui enveloppe rom^sfre pure passe aussi sur notre globe ; c*est 
elle qui détermine les éclipses partielles. * 

Il s'agissait sei^emeni d'établir, dans ce preinier aperçu, ks 
deux points suivants : 1° Les éclipses de Lune ont lieu verç 
l'opposition, au moment où la Lune va être pleine; celles 
de Soleil ont lieu vers la conjonction, à Tépoque de la 
nouvelle lune ; 2*» Les éclipses de Soleil se produisent suc- 
cessivement pour les diverses régions de la Terre que Tombre 
de la Lune parcourt , tandis que l'instant où se produit une 
édîpse de Lune est le même , no^-seulenlent pour la Terre , 
mais encore pour un point quelconque de l-espace. Celte dif- 
férence est importante ; nous aurons occasion d y revenir. 

Les satellites de Jupiter et de Saturne donnent lieu anj. 
mêmes phénomènes. Tantôt un satellite pénètre dans l'ombre 
de la planète et y est éclipsé ; tantôt il passe entre le Soleil et 
ht planète, et alors on voit son ombre, sous forme d'une petite 
tache noire et circulaire, traverser le disque brillant de la pla- 
nète '^. Ici encore le moment où le satellite est éclipsé est le 
-même pour tous les points de l'univers d'où le phénomène peut 
être vu. Ce moment est une sorte de signal céleste dont on a 
tiré parti, comme nous le verrons, pour la détermination des 
longitudes géographiques. 

Liong^eup du e6ne d*ombre pure de I9. Terre. — Pour qu'une 

éclipse totale de Lune puisse avoir lieu, il faut encore que I^ 
cône d*ombre pure de la Terre s'étende par delà l'orbite lu- 
naire , et que son diamètre en cet endroit soit plus grand que 
celui de la Lune. De piême, pour qu'il y ait éclipse totale de 



* Ces ph^Qomènes sont auttnNç prçAiyes q^ç I^$ pla^i^t^a ^ (çur^ W^* 
ne sont point lumineuses par elles-mêmes, et qu'elles ne brillent que de la 
lumière solaire dont leurs surfaces réfléchissent les rayons. 



292 ÉCLIPSES. 

Soleil , il faut que le cône d'ombre lunaire atteigne la surface 
de la Terre. Déterminons donc les dimensions de ces cônes. 
Dans la figure 93, analogue à la précédente, menons les deux 
rayons SA et TB, ou R et r, aux points de contact A et B; re- 
présentons par d la distance moyenne du Soleil à la Terre, et 
par X la longueur du cône d'ombre comptée à partir dtfcentre T. 
Les triangles semblables SAO, TBO donneront la propojrtion : 

-= — ! — dou ^ = a.B . 

En prenant r pour unité, nous avons vu que d= 24068 et 

R = 112. Ainsi x = 24068 X 770 — 7 =217 rayons terrestres. 

La distance moyenne de la Lune à la Terre est seulement de 
60 rayons terrestres; ainsi le cône d'ombre s'étend bien au 
delà de Forbife de la Lune. Nous verrons tout à l'heure que la 
section du cône d'ombre, à la distance où se meut la Lune, est 
bien plus grande que le disque de cet astre : les éclipses totales 
de Lune sont donc possibles. 

Longueur du e6ne d*oiiibre pure de la Lune. — De même 

la longueur de Fombre lunaire , comptée à partir du centre , 
sera d'5 — ->, en appelant / le rayon de la Lune et â! sa dis- 

tance au Soleil. On a vu, page 260, que r' =0,2723. r, ou sim- 
plement /= 0,2724 puisque nous prenons r pour unité. Quant 
à à\ c'est une quantité variable entre certaines limites faciles 
à déterminer : â! étant la différence entre la distance de la 
Lune au Soleil, il est le plus grand possible quand la Terre est 
aphélie et la Lune périgée ; il est le plus petit possible quand 
la Terre est périhélie et la Lune apogée. Les variations de â! 
vers la conjonction dépendent en effet des excentricités res- 
pectives des orbites terrestre et lunaire. 

Or la distance de la Terre au Soleil est^-j^^^pP^f^^^.^ "^ 

Celle de la Lune à la Terre est. . .^^^^î^^ f,] 

(24415 
23600* 

* Soit e rexcentricité de Torbite terrestre dont le demi-grand axe est pris 
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r' 
La longueur d' p__ , du cône d'ombre lunaire variera donc 



entre les limites | 



59, 

67. 



La distance du centre de la Lune au point le plus voisin sur 
la surface terrestre est tantôt de 57—1, tantôt de 64 — 1; ainsi 

elle varie entre • • I »;« 

Éellpses totales et anniilalpes de Soleil* — En comparant 

les deux derniers nombres aux deux précédents, on voit que si 
la distance de la Lune à la surface de la Terre est 63 , le cône 
d'ombre de la Lune ne pourra l'atteindre ; que si cette distance 
est réduite à 56 , le cône d'ombre lunaire est assez long pour 
rencontrer la Terre sur son passage. De là deux genres d'é- 
clipses de Soleil , les totales et les annulaires. Dans les pre- 
mières, les points de la Terre qui se trouvent situés quelques 
moments dans Tintérieur du cône d'ombre cessent de voir le 
Soleil; la Lune le masque complètement. Dans les deuxièmes, 
les points situés dans Tintérieur du cône d'ombre , prolongé 
par sa seconde nappe, voient le Soleil déborder le disque noir 
de la Lune et paraître un instant sous forme d'un anneau 
extrêmement étroit. La figure 94 n'a pas besoin d'autre ex- 
plication pour donner une idée de ce genre d'éclipsé*. 

Enfin les éclipses totales ou annulaires sont centrales pour 
les points situés juste sur le prolongement de la ligne qui joint 
le centre de la Lune à cekii du Soleil. 

Ajoutons que le cône d'ombre pure de la Lune est accom- 

pour unité; on sait (p. 18S) que la distance péritiélie est 1 — e, et la distance 
aphélie 1 + 6* Si on prend pour unité le rayon r de la Terre, le demi-grand 
axe sera 24068, et les deux distances péritiélie et aphélie seront 24068 (l — e) 
et 24068 ( 1 + «)• On sait d'ailleurs que e=0,010775; en effectuant le calcul, 
on trouvera les distances niaxima et minima de la Terre au Soleil. 

De même pour la Lune; soit e^ Texcentricité de son orbite, dont le demi- 
grand axe est pris pour unité : les dislances périgée et apogée de notre sa- 
tellite seront l — e' et l+e'; mais si on prend r pour unité , elles seront 
60,3 (1 — e^ et 60»d (1 + e'). Ici e'= 0,0648. Rien de plus simple que ces petits 
calculs dont les perturbations modifient très-peu les résultats. 

* La largeur de Tanneau lumineux qui déborde le disque noir de la Lune 
est exagérée sur la figure. 
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pagné, comme celui de la Terre, d'une pénombre limitée par 
le second cône circonscrit au Soleil et à la Lune, tous les 
poîftls situés dans celte pénombre voient une éclipse partielle 
de Soleil. Pour ces points-là, le Soleil paraît échancré par le 
disque lunaire ; Téchancrure est d'autant plus profonde que la 
station considérée est plus voisine de l'ombre pure. Il est bien 
inutile de dire que les éclipses totales ou annulaires de Soleil 
commencent et finissent toujours, en chaque lieu, par ëti*e 
partielles. 

imfliièKee , bot les éellpkes , île l*liielllBialtti[iil de l*»»Mtrfe tm- 

itaire sur réeiipti^ne. — Notis avons commencé ici, comme 
pour la théorie des phases, par supposer que la Lune se meut 
dans Técliptique ; s'il en était ainsi , les éclipses dé Lune re- 
viendraient à chaque opposition et celles de Soleil à chaque 
conjonction *. Mais le plan de l'orbite lunaire fait un angle de 
6® avec le plan de l'écliptique^ en sorte qu'au moment de l'op- 
position ou de la conjonction^ la Lune peut passer au-dessous 
ou au-dessus du plan de récliptique, et tout à fait en de- 
hors du cône d'ombre de la Terre. Il faut dehc encore, pour 
qu'il y ait éclipse^ que la Lune se trouve danà le plan de réclip- 
tique"* ou tout près de ce plan, lorsque l'époque de la con- 
jonction ou de l'opposition est arrivée. De là de nouvelles con- 
ditions de possibilité pour les éclipses. 

Dans la figure 92, nous avions pris le plan de l'écliptiqne 
pour plan de la figure. Imaginons un second plan passant par 
ST et perpendiculaire au plan de l'écliptlque ; ce sera un de 
ces plans dans lesquels on mesure les latitudes, c'est-à-dire leè 
distances angulaires des astres au plan de l'écliptique. Tous les 
points d'un pareil plan ont même longitude , ou des longi- 

* îï en est ainsi pour les trois premiers satellites de Jupiter, à cause d^ H 
faible inclinaison de leurs orbites sur te plan où fte meut la planète princi- 
pale. Ciiaque fois qu'ils passent entre la planète et le Soleil , on voit leur 
ombre se dessiner sur le disque de Jupiter et y produire une éclipse de SMeH. 
Chaque fois qu'ils se trouvent en opposition, ils traversent le cône d'ombre 
que la planète projette derrière elle et sont éclipsés. L'orbite du quatrième 
satellite étant plus inclinée sur celle de Jupiter, il peut, comme notre Lune, 
se trouver en opposiUon sans^ètre éclipsé, ou en coi^onctidn sans produire 
d'écIipse. 

•* Ou retrouve ici l'origine de ce nom â^édiptique donné au plan de Tor- 
bile terrestre. 
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ou de raulre de la Tëfté. Quelle (ji* feôit l'IntîîttÈiMôé tte l'brbitfe 
lunaire , ce seront les retours de la Lune par un pareil plan 
qui détermineront les conjoncUons eu les oppositions avec le 
Soleil (p. 278). Ce plan coupera le Soleil, la Terre, et le cône 
circonscrit suivant une section représentée par la figure 93. Si 
la Lune vient à passer dans ce plan en L' (fig. 93)^ à 1 opposition, 
pu en L, à la conjonction, elle pourra«e trouver au-dessus ou au^ 
dessous de l'écliptique qui est représentée ici par sa trace SXO 
sur le plan de la figure. La latitude de la Lune est Tangle LTS 
que son rayon vecteur LT fait avec sa propre projection sur 
réclîptique StO. On voit que l'éclipsé dépend de la grandeur 
de celle latitude. Si cet angle est grand, la Lune passera au- 
dessus ou au-dessous du cône circonscrit *. S'il est tel que la 
Lune soit seulement tangente extérieurement au cône, Téclipse 
commencera, mais elle né sera pas sensible. Cet angle LTS est 
donc la limite que la latitude de la Lune ne doit pas dépasser 

t)Our qu*ii y ait éclipse de Soleil ; l'angle L'tO est pareillement 
a limite relative aux éclipses de Lune. 

Limites des éeiipses*. — Cherchons la valeur dé ces deux 
angles, qui jouent un grand rôle dans la théorie des éclipsesi 
D'abord, tous les angles de la figure 93 ont une signification 
facile à reconnaître. Menons la iicne AT; ATS est l'angle sous 
eqùel le rayon du Soleil est vu de la Terre ; c'est la moitié du 
diamètre angulaire A du Soleil. TAB est l'attgle Simé le^iiël le 
rafori TB de la Terre est vu du Soleil \ é'est la pâtàllàxè P du 
Soleil. LT/ est sensiblement le demi-diamètre angulaire, de la 
Luiie vue de là Terre, oU 1 3, itB ou son égal t/^B est l'angle 
sous lequel on voit, de la Lune, le rayon terrestre; c'est donc 
la parallaxe n de la Lune. AOT est Tanglb du cône d'ombre =i=0. 

L'angle ATS, extél-ieur atl triangle ATO; est égal à la «ohime 
de TAO et de AOT, d'où = ià — P. Quant à 

LTO ^ L'il' + no ^ L'He -f T/'B — 0, 

son expression devient, en mettant pour sa valeur : 

'L'tO~^S + il — ^à + P. 



* La Lnnié est censée se mouvoir daes nn plan perpeiidicnlaîre à cdoi du 
dessin ; elle ne fait que traverser ce dernier. 
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De même LTS := LT/ + /TS = LT/ + T/0 -f /OT ; d'où on dé- 
duit, en substituant à /OT ou à sa valeur : 

On calculera ces angles en remplaçant les symboles n , 
P, i S, ^ A, par leurs valeurs déjà connues. P est 8",57 seule- 
ment; on peut le négliger sans inconvénient. ^1 = 16' à la 
distance moyenne de la Terre au Soleil. A cause de l'excen- 
tricité e = 0,016775 de Torbite terrestre, ce demi-diamètre 
varie entre 16' (1 — é) et 16' (1 + e), ou entre 15',7 et 16',3. Pour 
le demi-diamètre angulaire de la Lune, on a ^5 = 15' 32" ou 
16',5; il peut varier aussi, à cause de l'excentricité de Tellipse 
lunaire, entre 14',7 et 16',3. De même n, parallaxe horizon- 
tale de la Lune, ou demi-diamètre de la Terre vue de la Lune, 
est compris entre 11(1— c') et 11(1 +e'), ou entre 54' et 60'. 
Pour tenir compte des variations possibles, il faudra substituer, 
dans les expressions des angles L'TO et LTS, tantôt les valeurs 
maxima, tantôt les valeurs minima des angles n, ^S, ^A, et on 
trouvera que l'angle limite des éclipses de Lune est compris 
eptre 52' et 61', de même que l'angle limite des éclipses de 
Soleil peut varier entre 84' et 93'. 

Voici enfin le sens qu'il faut attacher à ces nombres. 

Lorsque la latitude de la Lune, au moment de l'opposition, est 



plus petite que 62') „, ,. , , . (sûre, 

i[i„. L^^^Ar. n^iX 1 éclipse de Lune est { ._ \ ., , 
plus grande que 61) ^ ^ (impossible 



»* 



Lorsque la latitude de la lune , au moment de la conjonc- 
tion, est 

plus petite que 84') ,,, ,. , c? i^-i * (sûre, 
ïlus grande que 93') ^^^"^ "^^ ^^^^ "'* (impossible. 



* On comprend facilement que les angles sous lesquels on voit, de la Terre, 
la section V>! et la section Vk du cône circonscrit (régions où s'opèrent les 
éclipses) sont doubles des angles 110 et ZTS. Ils sont respectivement égaux 

à n — et à n H- 0, ou à n — i A H- P et à n H- i A— P. 

** Entre ces deux limites il n'est] pas sûr qu'il y ait éclipse. Quand la lati- 
tude de la Lune s'y trouve comprise, au moment d'une conjonction ou d'une 
opposition, il faut faire un calcul plus détaillé pour savoir s'il y aura, ou 
non , une éclipse. 
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Éyidemment les éclipses de Soleil arrivent plus facilement 
que les éclipses de Lune , puisque les limites sont plus larges 
pour les premières. Le rapport de leurs fréquences respectives 
doit être celui de 93 à 61, ou à peu près de 41 à 29. Or on sait 
depuis bien longtemps que, dans une période de 18 ans, on 
voit environ 70 éclipses, dont 41 de Soleil et 29 de Lune. L'ob- 
servation justifie donc les conclusions précédentes. On pouvait 
d'ailleurs le pressentir, en voyant que la région (A) du cône 
circonscrit, où la Lune doit pénétrer pour éclipser le Soleil , a 
une section plus grande que celle (/T) où se produisent les 
éclipses de Lune. 



CHAPITRE VII. 

RETOURS PÉRIODIQUES DES ÉCLIPSES. 

Les éclipses ne peuvent arriver, conmie on vient de le voir, 
si la Lune ne se trouve très-près de Técliptique ; comme elle se 
meut dans im autre plan, il s'ensuit qu'elle doit se trouver alors 
sur leur intersection , ou du moins très-près de cette intersec- 
tion, à laquelle on donne le nom de ligne des nœuds (p. 263). Il 
faut encore que cette ligne des nœuds soit à très-peu près diri- 
gée vers le Soleil, autrement il ne peut y avoir d'éclipsé. Tout 
dépend donc de sa position. Supposons d'abord que la ligne 
des nœuds soit immobile, et voyons ce qui se passera dansvdeux 
lunaisons successives. La *figure 95 représente en perspective 
le plan TTT... de l'orbite terrestre dont le Soleil occupe le 
foyer S. Le plan de l'orbite lunaire , incliné de 5® sur Téclip- 
tique, est représenté ici par une petite ellipse dont le plan suit 
la Terre dans ses mouvements, tout en restant constamment 
parallèle à lui-même , car nous admettons que son intersec- 
tion avec l'écliptique ne change point de direction (c'est ce qui 
aurait lieu si les attractions inégales que le Soleil exerce sur la 
Terre et son satellite, ne venaient pas déplacer à chaque in- 
stant Torbite de celui-ci). Si, au moment où la Terre est en T, 
la ligne des nœuds de l'orbite lunaire passe par le Soleil , et 
que la Lune se trouve en même temps en opposition en L (c'est 



2dë ^I^RlbDÉ DfeS ÉCLtk»!^. 

tel le hdéud ààteHdânt) , îî y aura édîpéë de Liinè. Uti iàibis 
àiirèé, plus exactement 29i| après, la Lutté * «roûverà èticbrè 
èti opii«sitioïi. Mais, dans TinteHalle, Id téttié sera iéiïfaë èfi 
t' ; le plàri de Tot-bité llihaire aura suivi là Tert-e ààhfe cHânèei- 
èe direetWn dans Tespace, et la ligne dés îltfeiids ié sëhi Iriini- 
pdt-tée en T'R parallèle à TL. Otl voit que la ligne ST' ne corn- 
éidera jpWxé, tcominé tôtit à l'heure, avec la ligiiè des nœûdé; : 
rànglé de ces dfeux droites iera de 30* envih)tt comme TST'. 
La Lune ëtatit tevénue en tipposltioH eh L\ ëe troùVetti bîéfe 
àVèc là tétfé fet !e Sbleîl dans uii même plan St'/L' {ierpèiWî- 
culaire au plan de Fécliptique; mais elle se trouvera àundëè^ 
de ce dernier plan; elle aura pour latitude l'angle L'T7 qui la 
fera sorlir des limites où Téclipse de Lune est possible. A plus 
forte raison en sera-t-il de même à l'opposition suivante. Au 
bout de 3 mois environ, la Terté èe trouvera en T"; il est facile 
de voir qu'alors aucune conjonction , aucune opposition ne 
pourront amenet d'éclipsé , icair la U^e dëè ttœuds se trouve 
aussi éloignée que possible de passer par le Soleil. Ce n'est 
qU'àii bout de 6 nlbîs environ, lorsque la Terre sera en T'", cjue 
la ligtié des nœudâ fias^era de tiouvéaù par le St^leil, et qiie lés 
éèlipses redeviendront possibles. 

Ainsi, dans l'hypotbèsè où nous raisonnohs^ les étllpsés se 
itptoduitalent seulement dans les poèitions T et T'* que la Terré 
ofctupe à 6 tnois d'inteirvalte. A ëause des limites entre les- 
quelles la latitude de la Lune peut tarier, sans que lés éclipses 
Cessent d'être possibles, on voit ijue si en T il y a eu uhe éclipse 
totale de Lune à l'opposition^ il pourra y avoir Une éclipse de 
Soleil à la conjohction stiivdnte, Ibrsque la Terre occupe une 
position intermédiàit-e entre T et T'. Par sùite^ l'éclipsé de Luné 
(en T) aura pu être précédée d'une éclipsé de Soleil yets là 
conjonction anlérieute. Les mêmes phénomènes pourront se 
i^produire encore à 6 mois d'intervalle^ lorsque la Terre èerâ 
venue en T''. Dans cette année-là ^ il y aurait donc 6 éclipses, 
2 de Liine et 4 de Soltll. Dans d'autres années, la Terre étant 
encore en T, la Lune pourra être fort éloignée de l'opposition} 
il n'y aura point d'éelipse, non plus qu'éii T'^; ce serait une 
ahnée sans éclipse." 

lÀflnenèé ae lé, MfttrôgMUlAtlMl Ûéà ilDbttllÉt «« l*orMte M- 

ikÉiiré. — Les dioses sont loin de se passer comme nous venons 



ilë ié dire. Pènlt* que lé {llàn té Fôrbite IxxMiité i^m tonstâbi- 
méHi parallèle & liii-tnèmei it filMràit qUè îëà attradioiift qiië 
Ife Soleil etètcé sUr là Lune et la teite fussent eonetammènt 
égales et dirigées dans le même sens. Il n'en peut être ainsi, 
puisque la distance (le la Lùnè au Soleil est tantôt plus grand^^ 
tantôt plué petite (de 60>) que celle de là Teité au Soleil, et 
que la Lune ^e raeiit dam tin plati dîiîérent dé celui de 
réicliptique, et qui foriiie arec lui utt angle de 5^. L'action sô* 
Mrë tend dbric à niodiflet sîiiife tesse Totbite que la Ltttie dé- 
crit. Mais, par une combinaison de forces semblable à celle ^ui 
produit le déplacement de Téquateur terrestre, l'orbite lunaire 
âë dé|)lace èh cbnfeetviatit *ota inclinaifebil sut rèclîptîque ; ôéfe 
ûoèifi^ rétlrogràtiedt et âoti indinaisori feur i'écliptîque ne varié 
point. Ce phénomène est théoriquement et géométriquement 
analogue à celui de la rétrogradation des points équinoxiaux, 
sauf la diffét-eilce de titfesse. De \nèmè ^é Yhtè tle f éqùàteiit- 
(la ligne des pôles) tourne coniquement en 26000 ans autour 
de Taxe de l'édiplique , de même l'axe de l'orbite lunaire 
tourne coniquement, mais en 18 ans, autour de la même 
droite. Les conséquences soht identiques : la ligne des équi- 
noxes et la ligne des nœuds de la Lune parcourent l'écliptique 
en rétrogradant, l'une à râisoti dé 50" par année, l'autre à rat- 
son de 3' par jour. L'analogie des deux phénomènes est telle- 
ment intime , que c'est par l'explication du mouvement des 
nœuds de la Lune que Newton a été conduit à celle du mou- 
vement des nœuds de l'équateur terrestre. 

Toyons donc quel rôle cette rétrogradation des nœuds dfe 
l'orbite lunaire joue dans la théorie dès éclipses. Mais, afin de 
siùiplifier la fi^re et rexplleation , nous raisonnerons , bette 
fois, dans Thypothèse de l'iinmobilité de la Tei-re, et nous fe- 
rons tourner en un an le Soleil S autour du jioint T (flg. 96). 
Rien ne sera changé quant à l'objet dont il s'agit : on s'en 
assurera bien facilement en répétant , sur la figure précédente, 
<îe que nous allons dire sur la figure 96. 

Ré^oiatitfii synodiqiic» dèÉ nœuâé. — La ligne des nœùds KTK" 
(fig. 96), où K désigne le nœud ascendant , tourne lentement 
autour du point T; elle fait une révolution entière en 18 ans 
218^21** =6793J,25, et cela en sens rétrograde, en sens inverte 
du mouvenrent du Soleil qui est ici désigné par une fléché. 
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Ainsi , en partant de la position S, où il se trouvait sur le pro- 
longement de la ligne des nœuds, le Soleil rencontrera de nou- 
veau cette ligne des nœuds en s, avant l'année révolue, c'est- 
à-dire avant d'être revenu au point S. La ligne des nœuds aura 
marché à sa rencontre en décrivant Tangle KTK'. Le temps qui 
s'écoule entre deux retours successifs du Soleil au même nœud, 
ne sera donc pas 365^ ^, mais un temps moindre que Ton 
nomme révolution synodique du nœud. Ce temps se déterminera 
comme la révolution synodique de la Lune, par la formule 

^ ^; , où V et V désigneront les vitesses angulaires de chaque 

mobile, du Soleil et du nœud. Seulement V doit être ici compté 

en sens inverse de V, puisque ces deux mobiles vont en sens op- 

360° 
posés, etla formule doit être écrite ainsi : Tr-prn. Or VssSO'S^lO ; 

V-|-V 

quant à Y^ vitesse angulaire diurne du nqeud, sa valeur est 

3600 __ 1296000^- _ 
6793,25 "" 6793, 25 """^ '^° ' 

ainsi V+V =62' 18^97 = 3738'',97. 

La révolution synodique du nœud aura donc pour durée 

1296000 



3738,97 



= 346J,6195. 



Période des éeiipses. — Il est facile maintenant de trouver 
la période des éclipses, c'est-à-dire le temps au bout duquel les 
éclipses se reproduisent dans le même ordre. On conçoit, en 
effet, que les éclipses dépendant uniquement de la position 
relative de ces trois mobiles : Soleil , Lune, nœud, et ces mobiles 
décrivant tous les trois des courbes fermées autour d'un même 
centre, leurs rencontres trois à trois sur le même rayon vec- 
teur se feront périodiquement, aussi bien que leurs rencontres 
deux à deux. Voici comment les anciens ont résolu ce pro- 
blème. Le rapport des révolutions synodiques du nœud et de la 

Lune est '^ =11,737778 ; ainsi une révolution synodique 

du nœud vaut 11,737778 révolutions synodiques de la Luné ou 
lunaisons. Formons les multiples successifs de ce nombre, en 
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commençant par les plus simples, jusqu'à ce que nous en ayons 
obtenu un qui diffère très-peu d'un entier : nous trouverons, 
au IQ"* multiple, le nombre 223,018. En négligeant la petite 
fraction, on peut donc dire que 19 révolutions synodiques du 
nœud valent 223 lunaisons, ou qu*au bout de 19X346^,6195 
= 6686J,77 = 18 ans et 11 jours, le Soleil, la Lune et le nœud 
seront revenus à la même position relative; par suite les 
éclipses se reproduiront dans le même ordre et à peu près avec 
les mêmes caractères dans la période suivante de 18 ans 11 jours. 

Si donc on a noté toutes les éclipses d'une période de 18 ans 
11 jours, on sera en état de prédire les éclipses pour les pé- 
riodes suivantes. C'est ainsi que Halley prédit l'éclipsé du 
2 juillet 1684 (vieux style) , au moyen de celle qu'on avait ob- 
servée le 22 juin 1666. C'est ainsi sans doute que Thaïes put 
prédire la fameuse éclipse de l'an 603 avant J. C. , qui mit 
fin à la longue guerre des Mèdes et des Perses, en jetant la ter- 
reur dans les deux armées. Cette période est d'origine chal- 
déenne ; les Chaldéens observaient et notaient les éclipses avec 
soin; il leur a suffi de continuer ce travail pendant une longue 
série d'années, pour reconnaître les retours réguliers de ces 
phénomènes et y démêler la durée de leur période. Les annales 
chinoises, qui nous ont été conservées, montrent bien que telle 
a été en effet la marche suivie par les anciens. 

Il est facile de trouver d'autres périodes un peu plus exactes 
que la période chaldéenne, par exemple celle de 549 révolu- 
tions du nœud, qui valent à très-peu près 6444 lunaisons. Mais 
ces périodes sont tombées en désuétude, depuis que la décou- 
verte des lois mécaniques qui régissent les mouvements cé- 
lestes a permis de supprimer tout empirisme dans la construc- 
tion des Tables astronomiques. Aujourd'hui on peut prédire 
les éclipses dans tous leurs détails , à quelques secondes de 
temps près , tandis que les anciens ne se hasardaient guère à 
désigner le jour du phénomène, et moins encore le lieu, quand 
il s'agissait des éclipses de Sdeil. On voit d'ailleurs que ces 
périodes reposent exclusivement sur l'hypothèse de mouve- 
ments uniformes pour la Lune et le Soleil ; elles ne tiennent 
pas compte des inégalités très-considérables qui affectent le 
mouvement réel de la Lune, et par suite les époques des 
éclipses. 
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CHAPITRE YIII. 

QUELQUE l>pÂlLS SUR LES ÉCLIPSER. 

L^ période ci^ldéenne de IÇ an$ il jours contient CAviroij 
70 6c}ipses , savoir : H éclipses de Solei} et 29 de Lune, -^nsi 
les premières spjçil beaucoup p|u$ fréqwptç§ (jup les secondes. 
Cependant , lpT$a^e J'pn coiçipte celles qui sont visibles , noi^ 
p^ sur tontp 1^ T^T^P » ™^^^ ^^ ^^ ^^^^ e^onwe , ^ facis , paç 
pxenEjple, oq tro^ive trois fois plu^ ^'^'''P^^? ^^ Lune que d'^T 
plipspç de Scjleil. Çela^ t^pt évidemment à ce qiie les preinjère§ 
soi^t visfble^ de tou,s le^ points (Je rhéniisphère terrestre qui f^ii 
facf^ à ï^ptre^ sateUi^e, tçiodis que les spcond^s sont yisibles, en 
ff(^l\ér^\, pQ^ç uqe partie seulement de F^émisphère tourn^ 
yerç le Soleil. La pénpmbre lunairp est asse? Lirge, il est vr?ii, 
ppm* englpbeç la Terre tout entière, mais elle ne passe ordi-: 
çairçffijent que i^ur une partie plu^ Qii wo^fls restreinte de sa 
^urfoce. 

Dans une même finnée, il peut airrixer jusqu'à 7 éclipses 
(poiir topte lî^ Terre et non pour un lieu détermina); il n'y en a 
Jamais moins de 3; en moyenne, il y en a 4. S'i^ s'agit d'éclipsé? 
visible? pn un l|eu déterminé, on ne trouve guère qu'une 
^clipçe de Soleil par an , et seulement une éclipse totale pai: 
sï|^le. Il n^ faut pas croire cependant que ce dernier phénoy 
mène soit rare j^our toutalg. Terre ^ c^ il s'en présente 12 danç 
le siècle actuel; mais, ppur les yqir, il Haut ^ller au^ lieux oi^ 
il^ spni visibles , d^^ les ipéçions que balaye le cône d'ombr^ 
pure dç 1^ jL-uné. 

]^<^ffpp|e9i 4^5 tJiJ^^^ — ïiorgquç te Lun^ pénètre 4ans la pé- 
nom^irp de la Terre, ss^ lumi^ce s'affaiblît, mais d'une mej- 
nièr^ pieu sensible ; on ne s'en aperçoit guèrç que par la teiptç 
un pç^ plus obscure qi^e prennent les tâches , c'çs^-Jt-^ir^ jeç 
j;r^4^ ^îpaçç^ grisâtres qu'oii ?Pfie|ait ^utfçfojs le^lR?r^ de \^ 
iflpç. Qj^^nfi l^ i^^iç aUejnt rom|)re Rur^, l'éplip?,ç $^ rçm- 
feste et la partie interceptée du cône d'ombre terrestre se dle^- 
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q^ ^tcwe l'ofabre p^re nyil k la iteftelé de ce cpntQfir. Il j; 
4 }î^ VW ^égrad^Mon plus .911 iRpips rapjde dp (fiiflle pi a^ 
permet point de saisir nettement les progrès ^ç réeljpse e^ 
l'immersion des points remarqnaWes de la Lune dans le cône 
d'ombrç. Ces phénomëfies pe s'observent qu'à 1 ou ^ minute 
près. Lorsque l'éclipsé est totale, et que la Lune est entièrement 
ptopgée daps l'oinhrfi pure de ^ Terre, elle ne disparait pas 
tf^t^ou^s; gpuYentelle reste y^sible, grâce ^ la f^iplc Iiteui' quç 
lui appof tçitt le^ rayons polaires réfractés par l'atmosphère ter- 
restre. Notre atmosphère joue ici le rôle d une immense lentille 
qqt çqn [es fait pénétrer 

âtofi le atmosphérique 

serait a ssait les rayop| 

(^évi<J@, I lénomèiic peu^ 

$^^ go is à propos de^ 

qcçoiltal ihysique di^e 

d'i)|{iér( s qui pénètrent 

^nsi ^ teindre d'une 

C9t>leui e. C'est la cou- 

leur ds e provient sur- 

tQvt de luciios les plus 

l^oisipei e et d'absorber 

plu? p^ omplémentaire 

da, rppge. 

Le maximum de durée d'une éclipse totale de Lune est égal 
a]] tei^ps que notre satellite emploie ^ parcourir la ligne Î.V 
Ctîg. 97), ç'est-àwlire le diamètre du cône d"ombre moins le dia: 
niètrc du disqtiç de la l-une. Vij du centre de la Terre (fig. 93), 
le diainètre de la section du cône d'ombre traversé par la Lppe 
^us^tçnd l'angle 

/TX' = 2n'0:=2(n — JA + P), ou 2n— 4, 

si (tn néglige P. L'espstcc angulaire que la ^une doit parcourir, 
PQpd^Qt la durée de l'édips^ totale, est donc 211 — 4 — ^- P^ï 
^4[g|{! ne peut dépasser 57'. Or la Lune décrit ces 57' en vertu 

* Ç«tt4 tiFodqril? a ^té ^ufléf pu les andeu çpi^mf uoç fnvj^ in, i^ 
f9n4«ur ifi ]^ Teirce. 
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de l'excès de sa vitesse angulaire sur celle du cône d*ombre (ou 
de la Terre elle-même), c'est-à-dire avec la vitesse de son mou- 
vement synodique ; on aura donc la durée x de Téclipse totale 
par la proportion 

36(y> 29i,63 21600'. ,, , ^. ^^„ ^^^^ 

-^ = -^ = -^^5 d'où a?=0J,078 = l'»52«. 

Quant à la durée de Téclipse prise avec toutes ses phases , elle 
serait donnée par le temps que la Lune met à décrire Tangle 
211 — 1 + 5= 123' au maximum. Cette durée est de 4 heures 
environ. 

Éclipses totales de Soleil* — On trouvera de la même ma- 
nière la durée d'une éclipse de Soleil , pour le cas le plus facile 
à traiter, celui qui est indiqué dans la première figure (fig. 92). 
n suffit de se placer idéalement hors de la Terre et de regarder 
de là la marche de l'ombre et de la pénombre lunaire sur le 
globe terrestre. Cependant il est une circonstance particulière 
aux éclipses de Soleil qui influe notablement sur ce phéno- 
mène , quand il s'agit non de la Terre en général , mais d'un 
lieu pris en particulier. Si on calcule pour toute la Terre , on 
peut faire abstraction de son mouvement diurne de rotation ; 
s*il s'agit au contraire de déterminer les diverses phases de 
Féclipse pour un lieu donné, il faut nécessairement en tenir 
compte. Supposons , par exemple, S , L etT immobiles (fig. 94). 
L'ombre de la Lune portera en / , et y restera immobile. Ce 
serait , pour cet endroit du globe , une éclipse perpétuelle du 
Soleil (au zénith). Rendons à la Terre son mouvement de ro- 
tation diurne. Tous les points de sa surface qui sont situés sur 
le même parallèle que le point /, c'est-à-dire qui ont même 
latitude géographique, passeront successivement en / et au- 
ront à leur tour Téclipse totale. Pour ces points, la durée de 
réclipse dépendrait uniquement de la vitesse de rotation du 
globe terrestre. Mettons maintenant la Lune en mouvement 
dans son orbite ; le cône d'ombre la suivra et balayera, comme 
nous avons dit , la surface du globe ; mais , pour les différents 
points de la surface , les phases de Téclipse seront déterminées 
par la résultante du mouvement de translation de l'ombre 
combiné avec le mouvement de rotation de la Terre. Rien de 
plus curieux que de suivre la marche de Tombre et dé la 
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pénombre à Taide d'une de ces cartes géographiques (fig. 98) 
où les astronomes consignent les résultats de leurs calculs sur 
une éclipse de Soleil. 

Afin de la bien comprendre , il faut d*abord jeter les yeux sur 
la figure 99, où (1) représente le premier contact, en a, de la 
pénombre lunaire avec la Terre. En ce point, la génératrice 
du cône de la pénombre est tangente à la fois au Soleil, à la 
Lune et à la Terre. L'éclipsé commence par ce point , qui est 
nécessairement situé à la limite du jour et de la nuit sur la 
Terre. Donc, en ce point, l'éclipsé commence au lever du 
Soleil. Mais la Terre tourne dans le sens de la flèche, de 
l'ouest à Fest , le point a quitte donc la limite du jour et de la 
nuit pour entrer dans la partie éclairée directement par le 
Soleil. 

(2) représente le contact de la deuxième génératrice extrême 
du cône de la pénombre. Ce contact ne se fait plus au point a, 
parce que le point a (une ville, par exemple) aura marché vers 
l'est en vertu de la rotation de la Terre, mais en un point 6, 
situé à Toccident du premier, qui sera venu remt>lacer le point 
a vers la limite du jour et de la nuit. Pour ce point 6, Téclipsè 
finit au moment où le Soleil se lève; le point b est, en d'autres 
termes , à la limite des pays qui ne verront rien du phénomène. 
Quant au premier point a , il se trouve maintenant atteint par 
Tombre pure et Téclipse est totale pour lui. 

(3) indique la phase opposée à celle de (1). L'éclipsé finit en m 
par le dernier contact du globe avec le cône de la pénombre ; 
là l'éclipsé finit en même temps que le Soleil se couche , car m 
est sur la limite du jour et de la nuit, et, dans un instant, le 
Soleil va disparaître pour m qui avance de plus en plus dans 
la partie non éclairée de notre globe. 

On a marqué sur la figure 98 la ligne des points où l'éclipsé 
commence ou finit au lever et au coucher du Soleil, points où 
les génératrices du cône de la pénombre viennent tour à tour 
toucher le globe terrestre. Cette ligne forme ici une espèce de 8 
recourbé ; dans d'autres cas elle se compose de deux ovales se- 
parés. 

La ligne des lieux où l'éclipsé est totale est marquée par un 
trait fort sur la carte. C'est en quelque sorte la trace de l'ombre 
pure de la Lune sur la surface de la Terre. Tous les points situés 

COSMOGRAPHIE. 20 
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dans répâisseur de ce trait ont eu Téclipse totale et pour ceux 
(jui sont juste au milieu de Tépaisseur du trait , Téclipse a été 
centrale. Hors de cette bande noire, l'éclipsé a été partielle et 
d'autant moins mar(|uée qu'on s'éloigne davantage de la fatice 
de l^ombre pure. En fait d'éclipsés , les astronomes divisent or« 
dinairemeut le diamètre du disque solaire en 12 parties égales 
qu'ils nomment doifftÈ^ et ils disent une éclipse de 9 doigts , 
par exemple , pour indiquer une éclipse partielle de Soleil où 
la Lune à caché, au maximum, 9 doigts ou ^ du diamètre 
solaire. La carte géographique de Téclipse (fig. 98) indique les 
lieux où réclipse a été de 9 doigts, de 6 doigts, de 3 doigts, 
ceux enfin où elle s'est réduite à un simple contact extérieur. 
Là il n'y a pas d'éclipsé proprement dite , et toutes les régions 
extérieures à cette ligne restent étrangères au phénomène. Enfin 
des lignes transversales marquées VU, VUI, etc.^ indiquent les 
points où la plus grande phase a eu lieu à VIP», à VIIP..*. 

PhéikoliAèiies pltyâil<|taès déë éell^^Dii d« Sl»l«ll« — PoUT ce qui 

noUs reste à dire, plaçons-nous sur le parcours de l'ombre 
pure , en un des points où l'éclipsé est totale et même centrale. 
L'éclipsé cotnlnence ; le bord occidental * du Soleil parait en- 
tamé par la Lune ; eetle-ci avance de plus en plus sur le disque 
qu'elle échanôre et où eUe se projette en noir. La clarté du jour 
diminue peu à peu ; les objets environnants prennent une teinte 
blafarde; mais tant que le Soleil n'est pas entièrement masqué, 
il fait eticore joUr. Enfin le Soleil, réduit à un croissant extrê- 
memetit mince, disparaît, et aussitôt les ténèbres succèdeUt an 
jour. Lés étoiles et les planètes , auparavant effacées par l'éclat 
du Soleil , devietihent visibles. La température a baissé comme 
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* C'est toujours par le bord oriental de la Lune que coâiméncenl les éclipsM 
de Soleil ou de Lune; car c'est par l'excès de vitesse de la Lune sur le Soleil, 
ou sur rombr< terrestre, que la Lune atteint soit le disque solaire, soit le cdoe 
d'ombre pure de la Terre; elle les traverse de Touest à rest» et finalement 
elle les dépasse. En prenant deux disques, dont Tun représentera la Lune L 
et l'autre le Soleil où l'otubre de la Tertre, S OU 0, il sTifBt de placer L i 
droite (à l'ouest) de B et de le ftdre marcher de droite & gauche pour figurer 
assez bien les phases des éclipses. On verra que la première impression sera 
aite par le bord oriental de la Lune sur le bord occidental du Soleil ou de 
l'ombre, en sorte que l'échancrure aura lieu à peu près au bord occidental 
du Soleil, dans les éclipses de Soleil, oU au bord oriental de la Ltihe, dâiis les 
écitpises de Lune. 
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la lumière ; une brU6<|ue im^reision de fhrid se fait gentir, et 
bientôt une rodée ËtmndâUte tiendra prouyer que tous les corps 
de la surface ont participé à leur tour à rabaissement de la 
température. Les plantes sensibles à l'action de la lumière se 
replient, comme pendant la nuit; les animaux éprouvent de 
l'effroi ; les hommes eux-mêmes ne peuvent se soustraire à un 
sentiment pénible qui rappelle et explique la terreur profonde 
que ces phénomènes grandioses ont inspirée autrefois. Cepen- 
dant la nuit n'est pas complète. U se forme autour du disque 
noir de la Lune une auréole du lumière {ta eauronne) qui répand 
une faible clarté sur les objets environnants. Cette auréole en- 
core inexpliquée ^ sur laquelle la Lune se dessine comme un 
grand cercle noir à contours tranchés , a produit souvent un 
effet extraordinaire sur les spectateurs de ce magnifique phé** 
nomène; en 1842, à Pavie, vingt mille habitants battirent des 
mains à son apparition. Mais Técllpse totale dure peu ; au bout 
de 5°* au plu$^ un jet de lumière jaillit à l'occident du disque 
noir de la Lune et ramène subitement la clarté du jour. C'est 
le Soleil qui reparait pour présenter, en ordre inverse, toutes 
les phases qui ont précédé l'obscurité totale. Ce premier rayon 
dissipe à la fois les ténèbres et l'espèce d'anxiété vague à la- 
quelle l'astronome lui^môme ne saurait échapper. 



CHAPITRE IX. 

OGCtlLtATlONS d'ÉTOILBS Vkk LA LUNS. DIAMÈTIIB APPAAKITr DS6 
ÉTOILfiS. ABSBNCE D'aTMOSPHÈRS AUTOUR t)l LA LUlfB. 

o«e«it«#ioBB. — » La Lune peut éclipser non ^seulement le 
Soleil» mais encore les planètes et les étoiles. Nous nous bor- 
nerons à indiquer quelques particularités relatives aux occul- 
tations d'étoiles. Lorsque la Lune vient s'interposer entre notre 
œil et une étoile, on ne voit point la lumière de celle-ci dimi- 
nuer et s'éteindre peu à peu, comme celle du Soleil éclipsé : 
l'étoile disparait subitement. On en a conclu que les étoiles 
n^ont point de diamètre apparent sensible. 
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Diamètres apparents des étoiles. — Les étoiles brillantes, 

vues à l'œil nu, nous paraissent avoir des dimensions notables, 
de l' à 2', par exemple; mais quand on les regarde avec une 
lunette, ces diamètres factices disparaissent presque entière- 
ment; ils tiennent doAc uniquement à une imperfection de 
i*œil. Cependant les meilleures lunettes ont aussi leurs défauts : 
eUes ne font point voir les étoiles comme des points, mais 
comme de très-petits disques circulaires de dimensions appré- 
ciables. Plus la lunette est puissante et plus ces disques sont 
petits; en augmentant le grossissement, on est parvenu aies 
réduire à 1" et même à Qf\S. Les occultations vont nous prouver 
que les plus belles étoiles sont encore bien loin d'avoir 0",3 de 
diamètre. Calculons, en effet, combien il faut de temps à la 
Lune pour se déplacer angulairement de 1'' dans le ciel. En 
27J,53, la Lune fait le toiu* entier du ciel, c'est-à-dire 360^ ou 
1 296 000" ; par conséquent elle emploie 1%8 à parcourir un petit 
arc de l*', et une demi-seconde de temps pour se déplacer de 0",3. 
Si donc les étoiles avaient un diamètre apparent de O'^S, la 
Lune mettrait une demi-seconde de temps à les éclipser ; on 
les verrait diminuer d'éclat pendant une demi-seconde, avant de 
disparaître tout à fait. Loin de là, les étoiles gardent tout leur 
éclat jusqu'au moment où le bord de la Lune les atteint, et, à ce 
moment, elles disparaissent tout à coup, avec une soudaineté 
frappante. Pour les observateurs exercés, un dixième de seconde 
est un laps de temps très-appréciable. Or il est avéré que l'im- 
mersion de la plus brillante étoile derrière le disque de la Lune 
ne dure pas un dixième de seconde : le diamètre angulaire des 
étoiles est donc au-dessous de 0",06 '^. 

Les occultations d'étoiles, phénomènes assez fréquents, de- 
viennent extrêmement frappantes vers Tépoque du premier 
quartier. C'est alors le bord obscur qui occulte les étoiles placées 



* Le diamètre apparent du Soleil, vu de la Terre, est de 32'=r 1920\ Pour 

1* 
le réduire à 0^,05 ou^-—, U faudrait le transporter à 1920 x 20=38 400 fois 

sa distance actuelle. En admettant que les étoiles brillantes soient du même 
ordre de grandeur que notre Soleil , elles seraient donc au moins à celte 
dislance-là , puisque leur diamètre angulaire est au plus de 0^,05. Plus tard 
nous verrons que cette limite de distance est encore cinq ou six fois trop 
faible. 
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sur la route de la Lune; elles disparaissent instantanément, 
en plein ciel , sans que Ton voie l'écran qui les cache; Quelque 
temps après, lorsque le disque lunaire s'est suffisamment dé- 
placé, rétoile reparaît et la réapparition est aussi instantanée 
que rocculfation. Avant le premier quartier, le bord obscur de 
la Lune est visible, grâce à la lumière cendrée ,- on le voit alors 
s'approcher peu à peu de l'étoile et la masquer* 

L.a Lune n'a point d*atmosphèpe« — En secoud lieu, OU a 

tiré des occultations d'étoiles la preuve que la Lune n'a point 
d'atmosphère, ou du moins que, s'il en existe une, elle doit être 
incomparablement plus rare que la nôtre. Tous les gaz , toutes 
les vapeurs que nous connaissons réfractent plus ou moins les 
rayons lumineux et changent leur direction. Supposons un ob- 
servateur en T (fig. 100) et un objet éloigné en A. Le point A est 
vu du point T par le rayon AT. Si un corps opaque comme la 
Lune vient s'interposer entre A et T, au moment où son bord 
deviendra tangent à AT, il interceptera le rayon de lumière et 
le point A disparaîtra. 11 restera caché derrière la Lune pen- 
dant tout le temps que celle-ci mettra à passer, et ne reparaîtra 
qu'au moment où le second bord de la Lune deviendra tan- 
gent à son tour à la ligne AT. Le temps de l'occultation sera 
donc celui que la Lime emploie pour décrire un espace égal à 
son propre diamètre. Attribuons maintenant une atmosphère 
à la Lune. Les rayons émanés du point A seront réfractés en 
traversant cette atmosphère ; par exemple , la ligne droite AT 
étant interceptée par le globe lunaire, on pourra voir cepen- 
dant encore le point A, non par le rayon AT, mais par un autre 
rayon Am qui, pénétrant en m dans l'atmosphère, y subira une 
série de réfractions, décrira la trajectoire curviligne mnm', ra- 
sant en n la surface de la Lune, et émergera en m' avec la direc- 
tion finale m'I. L'angle formé par les deux droites km et m't 
est égal au double de la réfraction horizontale pour un obser- 
vateur placé en n. Ainsi le point A restera encore visible quel- 
que temps pour le point T, malgré l'interposition du corps de 
la Lune ; il disparaîtra lorsque la réfraction deviendra insuffi- 
sante pour ramener en T les rayons émis par A. Le même effet 
se produira en ordre inverse au passage du second bord de la 
Lune ; l'observateur placé en T verra reparaître le point A, pen- 
dant que la droite idéale TA traverse encore une certaine épais- 
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seur du globe lunaire ; U le verra donc muni que ce globe 
8oit venu raser la drait^ TA*, La durée de l'ooijultation ne sera 
donc plus égale au teiups euiployé par la liuue à décrire son 
propre diamètre ; elle s^ra diminuée d^uue certaine quantité, 
de laquelle ou pourra déduire , par le calcul , la puissance ré- 
fringeute de Vatmospbèr^ lunaire. Or on a caustaié, au pou- 
traire, que la durée des occultations des étoiles par la Luue est 
toujours sensiblemeut égale au temps bien couuu que c^t astre 
emploie à décrire un arc égal à son diamètre apparent**; donc 
la Luue u'a point d'atmosphère semible, composée, comme la 
nôtre, de gaz ou de vapeurs réfringentes* La conclusion n^ doit 
pas être prise dans un sens trop absolu ; ce qui est certain» c'est 
que si l'atmosphère de Isi Luu^ est formée d'air comme la nôtre, 
elle ne doit guère être moin^ rare que le vidp produit p^r nos 
machines pneumatiques. 

Pour Vénus, au contraire, quelques phénomènes d'un autre 
genre ont donné lieu de supposer ^ œtte pl^^nète une «atmo- 
sphère un peu supérieure h la nôtre en pouvoir réfringent. 



CHAPITRE X. 

APPL1C4TI0NS A LA NAVIGATION, A LA çiOGRAPPE; n^TKlUlîNATION 

DES LONGITUPES T|SBRESTRES. 

De toutes les applications au^^quelles se prête r^ptrQnonûc la 
détermination des longitudes k l'aide des observations de la 
liune est la plus importante. Sur terre, nous avons plusieurs 
moyens de trouver la différence de longitude de àem heux 
donnés ; mais h la mer, le seul moyen assuré que possède le 
' — . . — _ _^ . — _________ 

* Ces effets se produiraiept d'uqe manière très^iqleose pQur des obsenra- 
teurs qui suivraient, de la Lune, roccuUalion d'une étoile parla Terre. 

** Je suppose ici une occultation centrale. Souvent Téloile est occultée 
Bon par un diamètre entier de la Lune, mais par une corde de son disque; 
le calcul s'applique indifféremment à ces deux cas et les eonelinions sont 
les m^nei quant à la non-existenœ d'un9 atmosph^e sep^bl^ent réfrin- 
gente. 



I* 



maain pt^lir âél^npinef 6a pe^itioii en long$tu4e, ç^M d'o))seiv 
ver là tnm 6t d^ comparor sop obiçriratioi^ ayee jes prédietipii^ 
€|ea aatronome». 

ie ptobièm^ général diss longitudes se réduit ^ ceci ; déter<- 
mîuer» en un lieu quelconque N et i^ un in»tant donn^, uopr 
fieulemeiit Tbeure du lieu N, mais aussi l'heure de Paris. La 
différence de ces dew^ heures, transformé^ en arc a raison de 
15° par heure, donne immédiatement la longitude du lieu N où 
l^otoerTation a été faite. 

L'heure du lieu N ^ détermine aisément paf la mesqf^ de^ 
hauteurs du Soleil, des planètes ou des étoiles ; mais il est infi^- 
Bîment plus difâcile, on le conçoit» de déterminer Theuie cor- 
respondante qu'une horloge bi§n réglée marqp^ait à P^tria au 
même instant, 

Mais supposons qu'à un instant quelconque un idiénomènay 
visible à la fois de Paria et du lieu % ^'a^oomplisse d^us le çie|. 
Si deux observateurs notent à Paris et en K l'heure Ipi^e de 
ee pbéiKHnène-signal , ces heures ne seront point les mêmesf, 
quoique l'instant phyûque qu'elles dépigncnt toutes deux soit 
identique; dle$ deyront difl^érer d'une quantité prpportiw^ 
nalle à la différence de longitude entre N et Paris^ h raison de 
une heure par 15^ de différence de longitude* On voit que le 
problème dont il s'agit §e trouye ram^ué au3^ ddux termes 
suivants : 

!• Trouver un phénomène céleste susceptible d'être observé 
avec pfécisiM de Paris et de N ^ la foia ; 

S^" Savoir, en N, à quelle heure de Pari? le phéuomdne oér 
leste a été vu à Paris. 

Il a Mu toutes les ressources de la science pour résoudre ce 
double problème dont la solution importe tant à la sécurité 
des marins, au dHEumerce^ à la géographie, ete. 

lÊhtemdérm B«i«tloB par leisi éelip»^^ ^ satelUles. -^ Les 

éclipses des satdlitfô de la Terre et de Jhipiter sont des signaux 
cék^tes que rpn voit en même temps de tous les points d'un 
même hémisphère. Supposons qu'une éclipse dp Lune ou d'un 
satellite de Jupiter ait éAé observée 

à 11M8«62' à Paris; 
à 9 28 ao en 9i. 
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La longitude de N sera la différence de ces deux heures ou 
3*» 20" 32'. Si on veut exprimer en degrés cette longitude, et 
trouver ainsi Tangle dièdre formé par le méridien de N avec le 
méridien de Paris, il faudra multiplier par 15 cette différence 
et on obtiendra 50^8' 0" pour longitude de la station N. Cette 
longitude est occidentale, N est à Touest de Paris, puisqu'au 
même instant l'heure en N est moindre que l'heure à Paris. 

Mais le marin placé en N ne peut attendre les nouvelles de 
Paris pour apprendre l'heure à laquelle le signal céleste y aura 
été observé; il faut qull connaisse de suite cette heure, pour en 
déduire immédiatement sa position sur le globe. C'est ici 
qu'interviennent les Tables astronomiques des phénomènes 
célestes que les astronomes ont ^^Iculées pour Paris. A l'aide 
de ces TaJ)Ies , basées sur les observations antérieures et sur la 
plus profonde théorie, on peut prédire 1 an, 2 ans, 200 ans à 
Favance l'heure de Paris à laquelle tel phénomène céleste se 
produira, l'heure qu'une horloge bien réglée marquerait à 
Paris quand telle éclipse de satellite (de la Terre ou de Jupiter) 
aura lieu. Donc, lorsqu'un navigateur aura observé en N une 
éclipse de satellite, il lui suffira d'ouvrir les Tables de la Lune 
ou celles des satellites de Jupiter, pour être en mesure de cal- 
culer à quelle heure de Paris les astronomes de Paris ont dû 
voir le même phénomène. Le navigateur a observé ce signal 
céleste à 11*» 48" 62' en N; il déduira des Tables, par le calcul, 
sans avoir besoin d'aller à Paris ou d'en attendre les nouvelles, 
que le même phénomène, visible au même instant à Paris, a 
dû y être observé à 8*" 28" 20*. 

Afin d'épargner aux marins le temps précieux qu'ils devraient 
consacrer à ces calculs , les gouvernements les font exécuter à 
l'avance et pubUer tous les ans. La Connaissance des Temps^ le 
Nauiical Almanac , les Éphémérides de Milan , de Coïmbre, de 
Berlin, publiées 3 ou 4 ans à l'avance, contiennent l'annonce 
des éclipses de satellites calculées pour un méridien donné, 
d'après les Tables qui ont été publiées en France par Burckhardt 
pour la Lune, par Damoiseau pour les satellites de Jupiter. 

Les éclipses de Lune sont rares ; leur observation n'est point 
susceptible d'une grande précision. Celles des satellites de Ju- 
piter sont incomparablement plus fréquentes et un peu plus ' 
précises; mais, pour les observer, il faut une lunette d'un gros- 



LONGITUDES GÉOGRAPHIQUES. 313 

sissement notable , dont les marins ne pourraient faire usage, 
à cause des oscillations continuelles du navire. On n'obtient, 
en effet, des grossissements un peu forts, qu'à la condition de 
restreindre beaucoup le champ de la vision; or les marins, 
qui doivent tenir à la main leurs instruments, ne pourraient 
diriger une lunette à fort grossissement avec assez de fixité 
pour maintenir, dans le champ de la vision, les astres qu'il 
s'agit d'observer. Il a donc fallu chercher une autre solution 
plus généralement et plus fréquemment appUcable. 

Deuxième solution s DIstanee de la Lune aux étoiles 9 au 
Soleil; aux planètes; éellpses d*étolles9 de Soleil 9 de pla- 
nètes par la Lune. — La position que la Lune occupe, à un 
instant donné, peut être considérée comme un véritable signal 
céleste. En vertu de son mouvement rapide, la Lune change à 
chaque instant de position au milieu des points de repère na- 
turels qui sont répandus à profusion sur sa route. 

A un instant donné, par exemple le 12 juin 1852, à 6^ 
temps moyen de Paris, on sait, par les Tables astronomiques, 
que la distance de la Lune au Soleil, vue du centre de la Terre, 
estde64M8'18^ 

Au même instant physique, mais à des heures locales qui 
diffèrent suivant la longitude du lieu, cette distance de la Lune 
au Soleil devra être la même, quel que soit le lieu d'où on la 
détermine par observation directe. 

Si donc on a mesuré en N, à une certaine heure, la distance 
de la Lune au Soleil, et que Ton ait trouvé , pour cette distance 
réduite au centre de la Terre par des calculs de parallaxe , 
64M8'18", on en conclura aussitôt qu'à l'instant de cette obser- 
vation il était 6*'0'»0' à Paris. On connaîtra donc l'heure de Paris 
correspondante à l'heure du lieu N , et par suite la longitude 
du point N '^. 

Cette seconde solution est beaucoup plus pratique, mais 
moins simple que la première. Il y intervient un nouvel élé- 
ment, à savoir la position même de l'observateur. La distance 

* La Connaissance des Temps contient ainsi, pour tous les jours de chaque 
année, la distance angulaire de la Lune au Soleil, à certaines étoiles et aux 
planètes principales, calculées de trois heures en trois heures. 11 est facile 
d'en conclure, par une simple proportion, les distances relatives à une autre 
heure quelconque de Paris. 
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ai)gvdair0 de la Luqe à un autra astre, à up instant dçnoé, variât 
ep effet, par la parallaxe, d' ime station ^ l'autre. De I^ la néces» 
site de réduire les distn^ces observées ou calculées^ luie sta^r 
tion cQTnmune, le centre de la Terre. Ou comprend que cette 
réduction est basée sur un simple calcul de parallai^e. Parfair 
tement inutile quand il s'agit des édipses de Lune » la rédu&p 
tion au centre de la Terre devient né^ssaire peur les éclipses 
de Soleil , d'étoiles ou de plapètes, tout comnie pour lea dis ^ 
tances lunaires* Les éclipses de Soleil, par exemple, ne se pro* 
duisent poiut au même instant pour tous lei points d'uu m^me 
hémisphère, mais successivemeut, {l faut doue réduire robseF- 
vation faite sur la surface du glob^ 1^ ce qu'elle W^i pQur le 
centre de la Terre. 

Eu réfléchissant à cette seconde solution, pu voit qu'elle imr 
plique un véritable cercle vicieux, car la réductiou de robser** 
vation faite en N, au ceutre de la Terre, suppose que Ton cop- 
naît la position géographique du point I^r £^U fait, on peut 
toujours en délermiper exactement la latitude; quant à la lon- 
gitude, on la copnatt toujours d'une mapière plus ou moins 
approchée. Or les calculs de réduction dont il s'agit peuvant se 
faire par des approximations successives; pour les conuneneer, 
il suffit, ^ la rigueur, de savmr dans quelle partie du mopde 
on se trouve. 

Remarquons encore que remploi des distapces angulaires 
de la Lune au Soleil , aux planètep ou aux étoiles, pour déter- 
miner les longitudes , n'est pas une méthode esseptiellemeat 
différente de celle qu'offrent les éclipses de Soleil, de planètes 
ou d'étoiles par la l^upe. L'observation de ces éclipses fournit 
en effet, sans instrum^t , la mesure de diatapeei plui petites 
que le demi-diamètre apparent de la Lupe. 

Il nous reste à expliquer pourquoi c'est toujours à la Lppe 
que l'on s'adresse pour treu^er le signal céleste nécessaire à la 
solution du problème des longitudes. La raison en est dans la 
rapidité des mouvemrati^ angulaires de potre satellite. Nos me- 
sures étant toujours plus ou moins entachées d'erreurs, il est 
essentiel de choisir, entre toutes les observations capables de 
conduire au but, celles dont les erreurs inévitables auront le 
moins d'influence. Or, puisque la Lune parcourt sur le ciel î*^ 
d'arc en 2' de temps environ, il est évident qu'upe erreur de T 
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sur sa position n'introduira, en généra), dans les résultats, 
qu'une erreur de 9* sur la longitude cherchée. Les sextants , 
dont les marins se servent dans leurs mesures de distances lu- 
na4r€$, permettent de mesurer ces distances à 15'' près. D'autre 
part, Fimperfection des Tables astrcoiomiques peut introduire 
dan^ le résultat une erreur de même prdre. C'est donc 
une erreur de 60^ ou de 15' qu'ils ont à craindra sur leur 
longitude déduite de ces dUtonces lunaires. Ajoutons qu'en 
multipliant les observations, les marins parviennent à réduire 
une partie de ces erreurs , tandis que l'autre partie pourra 
être atténuée par les progrès futurs de l'astronomie. 

Si on voulait employer de la mêm^ manière les autres astres 
d§ notre système, qui tous ont une vitesse angulaire bien infé- 
rieure h celle de la I^uue,' les moindres erreurs d'observation 
exerceraient une influence bien autrement considérable sur les 
résultat?; la précieuse méthode qu^ nous venons d'indiquer 
n'était réalisable que par la Lune. Klle a été proposée pour la 
première fois par le célèbre IforiUi professeur au collège de 
France et astrologue (il y avait encore des astrologues m 1650); 
mm, pour qu'^ïlle fftt utilisée aveg sueeès, il fallait que les 
Tables de la Lune fussent portées au point de perfection où elles 
sç trouvi^nt depuis un demi-rsiôele. 



CHAPITRE XI. 

SKLÉNOGRA?aip PT ÇOSMOaUPHW I,UNiIftl. -^IMÎIUÏIIÎCI Bi U l«îW 

Co«m^«»wiiia limaire. -^ A Faide des théories précédentes, 
il est aisé de se figurer sous qu^l aspect le système du monde 
apparattrait à un observateur placé sur notre satellite- Cette 
recherche n'est pas tout h fait inutile lorsqu'on la considère 
comme un exercice destiné k débarrasser l'esprit de ce qu'il y 
a de trop al)solu, de trop étroit dans le point de vue exclusive- 
U^ent terrestre où nous somuies placés pai* nos sens. 

l^a Lune t(mrne sur elle-même, de l'ouest à l'est, en S7l,33s!9 
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656^. L'observateur placé sur ce globe comme nous sommes 
placés sur le nôtre et participant à tous ses mouvements, 
transportera instinctivement cette lente rotation au ciel étoile 
qui lui paraîtra tourner autour de lui, tout d'une pièce, 
en 27J,32=666**, et en sens inverse, c'est-à-dire de l'est à 
l'ouest. Il verrait , comme sur la Terre , les astres se lever à 
l'orient , passer au méridien du lieu et se coucher à l'occi- 
dent; mais ce mouvement diurne serait à peu près 27 fois 
plus lent. Le jour sidéral de la Lune contient 666 de nos 
heures moyennes. 

Il y aurait aussi à distinguer, sur la Lune, entre le jour si- 
déral et le jour solaire vrai ou moyen. Ce dernier est beaucoup 
plus long. Le jour sidéral étant précisément égal en durée à 
la révolution sidérale moyenne de* la Lune, le jour solaire 
moyen doit être précisément égal à la révolution synodique 
ou à la lunaison moyenne, c'est-à-dire à 29J,53=709^. La 
durée de la présence du Soleil sur l'horizon est donc de 304**. 
Ainsi notre satellite a des nuits et des journées de 15 jours 
environ, vers Téquateur. Plus près des pôles, l'inégalité des 
journées et des nuits se manifeste, comme sur la Terre, 
d'un bout à l'autre de l'année; seulement les inégalités sont 
beaucoup moindres , à cause de la faible obliquité de l'équa- 
teur lunaire sur le plan de l'écliplique. Nous avons vu que si 
notre ligne des pôles était perpendiculaire à l'écliptique, nos 
journées et nos nuits seraient égales par toute la Terre ; c'est à 
peu près le cas où se trouve la Lune, excepté près des pôles. 
Quant à l'année , elle est la même que la nôtre , et le Soleil y 
parait aussi faire en un an le tour du ciel , en marchant en 
sens inverse du mouvement diurne (de l'ouest à l'est). 

Ce que la cosmographie lunaire présente de plus curieux, 
c'est assurément l'aspect de la Terre. D'abord la Terre n'est vi- 
sible que sur cette moitié de la Lune qui est constamment 
tournée vers nous; c'est un astre inconnu pour Fautre hémi- 
sphère ; il faut voyager pour Faller voir, de même qu'il faut 
sortir de nos climats pour voir, de la Terre , les étoiles qui 
brillent non loin du pôle austral ( la Croix du Sud , Cano- 
pus, etc.). Il y a un point de la Lune d'où l'on voit perpétuel- 
lement la Terre au zénith ; c'est le point où la ligne menée du 
centre de la Terre au centre de la Lune rencontre la surface 
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de notre satellite. En examinant la question de plus près, on 
trouve que la Terre ne reste point rigoureusement au zénith 
de ce lieu , à cause des petits mouvements de libration de la 
Lune (p. 269). Par une illusion inévitable, la Terre semblerait 
osciller lentement et décrire de petits arcs de T, à Test et à 
Fouest du zénith, suivant les phases mensuelles de la libration 
en longitude. L'eflfet de la libration en latitude transporterait 
pareillement à notre globe un mouvement oscillatoire de 6^ 
environ, au nord et au sud du zénith. Mais jamais la Terre ne 
sortirait des étroites limites tracées sur le ciel par les côtés 
d'une espèce de rectangle sphériquê de 14^ de long sur 12® de 
large, et cet astre énorme ( vu de la Lune , son demi-diamètre 
apparent serait égal à la parallaxe horizontale dé la Lune ou 
à 57'), d*un diamètre angulaire presque quadruple de celui du 
Soleil , laisserait dans Tesprit l'impression la plus singulière. 
Sans doute ses petits mouvements apparents ne seraient pas 
d'abord remarqués ; il paraîtrait immobile, comme si l'univers 
avait deux centres ou du moins deux grands globes immo- 
biles et voisins l'un de Faqtre, la Lune et la Terre. Après avoir 
enfin constaté la lente oscillation mensuelle de la Terre , on 
finirait peut-être par y trouver im indice du double mouve* 
ment de rotation et de translation de la Lune. 

Si l'observateur était placé non plus au milieu, mais sur les 
bords de l'hémisphère de la Lune qui est visible pour nous, les 
phénomènes que lui présenterai t la Terre seraient encore plus 
étranges. Il la verrait se lever lentement à l'horizon , parvenir 
à une très-petite hauteur de quelques degrés , puis baisser et 
se coucher 14 jours après , presque au même point où elle se 
serait levée, pour rester quelque temps invisible sous l'horizon. 

La Terre présenterait des phases exactement complément 
taires de celles que nous voyons à la Lune ; pleine Terre pour 
Lune nouvelle, dernier quartier de la Terre pour premier 
quartier de la Lune, etc.... La lumière cendrée nous prouve 
avec quelle intensité la lumière solaire, réfléchie par la Terre, 
doit éclairer les nuits sur une moitié de notre satellite. 

Rien de plus aisé que de calculer un calendrier pour la 
Lune. La principale unité serait, comme pour nous. Tannée 
solaire ; la subdivision suivante serait le jour lunaire (de 29J,63) 
que les phases de la Terre permettraient de subdiviser en 






318 COSMOGRAPHIE LUNAIRE. 

4 parties (m moins sur l'hémisphère où U Terre est visible). 
Les plus petites divisions da temps seraient fournies par le 
moUTemetit de rotation de notre globe ; sur la Lune , en effet ^ 
les grandes irrégularités de la surface terrestre doivent être 
parfaitement visU)les à l'œil nu, et produire l'effet d'une vaste 
horloge indiquait l'heure par la position perpétuellement va- 
riable d'une mer, d'tine lie ou d'un continent. Tout cela pour- 
rait se calculer d'avance, avec une précision extrême; on join^ 
drait aisément à ce calendrier des éphémérides contenant, 
pour un lieu donné par sa longitude et sa latitude sélénogra* 
phiques , les heures du lever et du coucher des étoiles ou du 
Soleil, les phases de la Terré , etc. Mais si, au lieu d'habiter la 
Terre, les hommes eussent été placés sur la Lune, la constitution 
du monde solaire resterait peut-être pour eux une énigme pér^ 
pétuellement enveloppée dans des apparences trop complexes. 

9éléiiotip*p]iie. ^-^ Après la cosmographie faite au point de 
la Lune, examinons aussi sa géographie et sa constitution phy^ 
sique. D'abord la Lune n'a point d'atmosphère, ou, du moins, 
si elle en possède une, elle doit être excessivement rare (p. 3O0). 
Bien certainement cette atmosphère problématique , qui ne 
réfk*acte point d'une manière sensible les rayons lumineux» ne 
saurait les réfléchir en très-^graUde abondance et dans tous les 
sens, comme la nôtre* 

Il n'y a donc point de lumièn diffme sensible sur la Lune; 
hors de l'action directe du Soleil , les ténèbres absolues rè* 
gnent, sauf les endroits ouverts où ces rayons peuvent arriver 
par réflexion sur le sol ou sur les flancs des montagnes. 

n n'y a pas de crépuscule, pas d'aurore , mais seulement un 
afllublissement rapide du jour à mesure qu'une partie plus 
considérable du disque solaire se cache sous l'horizon , puis 
une transition brusque du jour à la nuit , au moment où le 
Soleil disparaît; 

Puisqu'il n'y a pas d'air, le ciel n'est pas bleu en plein jour 
comme sur la Terre; il est noir. Les étoiles et les planètes y 
brillent en plein Soleil. Il doit suffire , pour les voir, de ga-r 
rantir les yeux de l'action directe de ses rayons , rayons d'au- 
tant plus brillants qu'ils ne sont pas aff^blis par l'interposition 
d'une atmosphère imparfaitement transparente. 

On peut ippréoier pêr 9oi«mémei jusqu'à un certain point, 
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lés effets que flous Yéûdtis de déerire^ en s^élevant à^ifie jgtmdé 
batitetir en balloti ou sur des montâgues, car alors répaisseur 
et surtout la densité de ia couche d'air placée au-dessus de nos 
têtes vont en diminuant. 

61 on mesurait sur la surface de la Lune un arc de méridien, 
à diverses distances des pôles et même sur plusieurs méridiens 
différents, comme nous avons ftiit sur notre globe, on trouve-* 
rait que cette surface, prise en général et abstraction faite des 
petites irrégularités locales , est une sphère presque parfaite. 
Ce n'est que par des mesiu-es excessivement délicates que Ton 
parviendrait à y reconnaître un ellipsoïde très -légèrement 
aplati aux pôles et légèrement renflé à l'équaleur. La grande 
différence qui existe à cet égard entre la Terre et la Lune, c'est 
que, pour la Terre ^ le renflement a lieu tout autour de Téqua* 
téur, tandis que , pour la Lune -, il n'existe qu'en deux points 
de réqùaléur, ceùX-là même qui sont aux extrémités du dia- 
inèti^e constamment dirigé vei^ la Terre. Notre globe est un 
ellipsoïde de révolution ; la Lune est un ellipsoïde à trois axes 
i]}6gaUx. La forme presque sphérique des planètes et de leiurs 
satellites indique que leurs molécules ont eu la liberté de s'ar^ 
ranger autour d'un centre ^ en obéissant à leurs attractions 
mutuelles ; si ces globes sont presque tous un peu aplatis, nous 
en avons trouvé la cause dans l'action de la force centrifuge 
que développe leur rotation. Il parait donc que la forme ou la 
constitution de chaque planète s'est établie dans une indépen* 
dànce complète vis-^à^vis des autr*es corps du même système^i 
Q n'en est plus ainsi pour la Luné. Non-seulement son mou* 
vement , mais encore sa foi'me sont subordonnés à la Terre ; 
Car c'est Tattraction du globe terrestre qui a déterminé le petit 
allongement du globe lunaire dans le sens de l'un de ses dia*«- 
mètres, pat* un effet semblable à celui des marées que la Lune 
produit à son tour dans nos océans*. 

Après la formé , examinons les phénomènes les plus géné- 
raux qui se passent à sa SUrfoce, ceux de la pesanteur. La 
masse de la Lune a été déterminée, ainsi que ses dimensions. 
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* Cet allongement permanent du sphéroïde lunaire est là càttse physique 
4ul a produit et qui maintient l'égalité rigoureuse , déjà slgnadétt pagB 371^ 
Biitiré là dûtes de là tem^ àt c^Ue 4% la révolution ^déride. 
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La pesanteur à la surface peut donc être calculée , puisqu'elle 
est proportionnelle à la masse et inversement proportionnelle 
au carré de la distance au centre. Sur la Terre, l'intensité de 
la gravité est représentée par g, vitesse acquise au bout d'une 
seconde par un corps tombant (\g est l'espace parcouru au 
bout de la première seconde de la chute). Soient r et r' les 
rayons de la Terre et de la Lune , m et m' leurs masses, g et g[ 
les intensités de la pesanteur à leur surface ; on aura 

g r^ m 

g r m 

T fit 

Or - = 0,2724, — ^ = 81; donc g=6g':ldL pesanteur est six 

fois plus faible à la surface de la Lune qu'à la surface de la 
Terre. Un corps, dans la première seconde de sa chute, par- 
courra 6 fois moins d'espace, c'est-à-dire i4",90=0"*,82.Pour 
soulever une masse de 100 kilogrammes sur la Terre, il nous 
faut une force musculaire considérable : sur la Lune, la même 
force musculaire soulèverait une masse 6 fois plus forte , un 
corps qui pèserait ici 600 kilogrammes. 

Taehes et montagnes de la Lune. — La Lune n'ayant point 

d'atmosphère sensible , il faut conclure qu'il n'y a pas d'eau à 
sa surface. Si la Lune avait des mers, des lacs, comme la Terre, 
ces masses d'eau produiraient des vapeurs et formeraient ainsi 
une atmosphère réfringente dont nos observations d'éclipsés 
n'indiquent point la présence. Ce que les anciens astronomes 
nommaient les mers de la Lune, Mare Crisium^ Mare Imbrvum^ 
Mare Serenitatis^ etc., sont de grandes plaines grisâtres, moins 
brillantes que les régions montagneuses. Lorsqu'on les regarde 
avec une lunette grossissant une centaine de fois, on y recon- 
naît nettement des accidents de terrain , des cavités rondes, 
des fentes rectilignes, des saillies, etc., qui ne permettent point 
de confondre ces plaines avec la surface d'une mer. 

Quelle que soit l'origine des montagnes de notre globe, 
qu'elles soient dues à des fractures du sol dont les lambeaux se 
seraient affaissés en laissant des saillies vers les lignes de rup- 
ture, ou qu'elles proviennenl de soulèvements effectifs, déter- 
minés par l'action des forces intérieures telles que le ressort de 
vapeurs élastiques, toujours est-il que ces phénomènes, si gran- 
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dioses pour nous, sont subordonnés à Fintensité de la pesan- 
teur. A la surface de la Lune, la pesanteur est 6 fois moindre : 
une même force de ressort aura donc dû produire des effets 
de soulèvement beaucoup plus considérables. Le fait est que 
la surface de notre satellite présente au plus haut degré Tas- 
pect d'une contrée volcanique assez semblable à certaines ré- 
gions de la Bohême ou de l'Auvergne. Sauf quelques grands 
espaces nivelés , qu'on a nommés improprement des mers , le 
reste de la surface est couvert de montagnes formant des en- 
ceintes ou vallées circulaires (des cirques), beaucoup plus 
grandes que les cratères des volcans terrestres, et dont le cen- 
tre est occupé d'ordinaire par un piton élevé. Cette forme, dont 
la figure 101 offre un type assez fidèle *, se reproduit partout. 
La Lune n'a point de ces grandes chaînes de montagnes qui 
sillonnent nos continents. Mais il y a entre la Terre et son 
satellite une différence encore plu^ profonde. Notre globe a été 
façonné extérieurement par le jeu alternatif des forces volca- 
niques et de Faction des eaux jointe à celle plus lente de Fat- 
mosphère. Les premières ont produit les brusques dénivella- 
tions de la surface; Feau et Fatmosphère, au contraire, ont 
dégradé peu à peu les saillies, et, avec leurs détritus, ont com- 
blé les vallées. Mais la Lune nous offre Faspect d'un globe où 
Faction des forces plutoniques a régné sans partage. 

Les montagnes de la Lune ont été mesurées avec soin par 
une méthode empruntée à la géométrie élémentaire, celle des 
ombres portées. On mesure la longueur de Fombre projetée 
par une montagne, en notant l'heure de Fobservation. Cette 
heure fait connaître la hauteur angulaire du Soleil sur Fhori- 
zon du lieu de la Lune, et la hauteur s'en déduit ensuite par un 
calcul trigonométrique semblable à celui dont les gnomons nous 
ont offert l'exemple. Il y a sur la Lune des montagnesde 6 à 7000 
mètres, comme certains pics de FHimalaya ou des Cordillères. 

Les cartes sélénographiques représentent tous ces accidents 
de la surface. Ce sont des projections orthographiques et non 
stéréographiques comme nos mappemondes, car nous voyons 
la Lune d'une distance telle que l'on peut, sans erreur nota- 



* Elle diffère profondémenl k certains égards de celle des cratères de nos 
volcans. 
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ble, considei-er touâ lèâ ra^onS tl^ëls, dlHgés de hotre oéll àtli 
divei^ points dé là surface, cdthiriè ëtaht pferfiehdîèdlalt'és àîi 
^lan dii défetein. Sur ces fcartëâ, t^ixi èbiit du reste la teprdduc- 
tiôh de ce qufe Totl Toii à Tâlde des lùtiéites , les kO-giies et léÉ 
cratères rie sotii retii'ésentés par dès céi-cles que vers le ceiitré 
dii diëque ; paHout ai iletlrS te sdtll dèè ëllltisés d'autant pliis 
aplaties qu'elles se Irbuvènt j^ïuk près de^ Bijrds. 

Oh deblande sotivent û là LiiUe éét habitée. Il ti'ést pa^ t^s- 
sible de répbfadre dirëëlerheht â cette l[|ueStlori. Les luiiettes lëâ 
pltis puissantes ne ^eirtiettëiit pdint de difetingtiet^ slir là Ltiiié 
des ôbjetà aussi J)etits que les ahimâux terrestres. Uiië Ititiëtte 
groésisfearit iDtiO fois (il ri'est giièrfe possible de dépasser ce 
gt'OSsiSôëment pour la Lune, atec les lûiiéttés actuelles, à causé 
du peu d'éclat de sa lumière) fait voit- les objets comme s'il^ 
étaient à line distahëe lOOÔ fdiS inoitidre. Or la Lùbe étdtit 
à 384 4ëO kilottiètres de la Terre, cette lUiiette la placerait à 
384 kilotnètres dé notre œil. Même à ùiie distatice 16 fois 
nloindi*e, c'est-à-dire par un grosfeissetneiit de lOtiOC) fôife qui 
n'a jamais été atteint jusqu'ici, il èerait ëiiëore itripossible de 
distinguer des animaux paireils aux nôtres. Mais si Tôii rië 
petit se convaincre de visU de la ribn-eiistence d'êtres atiilhés 
sur là Lune, il eàt përtnis dii moins d'aborder là Question 
indirectement. 

D'abord la Lune n'ayant ni eau (dii knOinS à l'état liquidé ou 
gaEeUx) ni àtmosphêbe bien Sfebsible; les fcoriditionis brditiait-eS 
de toute existence drgàhitjiie fdht défaut. De t)liife, l'abseiite 
d'atmosphère i^end l'altet-ilativë dés tempéràtùire^ , de la ntdt 
au jour, bien plus ttanchéfe qUe suf la Tefrè. Pendant ses loii- 
gues nuits, le sol raybntie sans dbstâcté vers reôjiàëe; une 
couche d'air, semblable à celle qui tlbùs envélbppé, prblégèraîi 
la àiirface et les êtres brganiséâ eontre un refroidisseblenl 
excessif; mais Cette garantie nécessaire à toute oi^ganlsalion 
n'existe pas. Or de telles tatîatidns de teinpérattirë paraissent 
peu compatibles avec Ifes lois de la Vie, telles que nous |ibuVbns 
les concevoir. 

ÉnfflûéiiëC) «le ta Liliië èilr lèà plkëiftoiiièttes éer^esii*eii. ^ Il 

s'agit ici de l'action purement physique qu'on lui attribue sur 
une foule de phénomènes qui se passent autour dé noiis, à 
la surface même du globe; il est [bien évident que la Luné, 
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tmit cbttltiié le Sdleil, m pe^t ^^ auttémetit que i^r ëoii 
attraction, sa lumière et ^a chaleur. 

Les effets de ëotl ktlrâbtiôh §oht cbiitiuë ; ils ge rëdillèeiit âii 
phétiomètte déà marées dbrit il serË (Jiiéstiôti faieutôt. ftestérit 
sa liimière et sa chaleur: Or U liliilière de la pleine Luhe est 
800 000 fbis plus faible qUe telle dû Soleil : il etl est de ttiêiiiè, 
sans doute, de ràetibh chimique de cette lumière. Ihiagine- 
t-oh qu'une iilflueiice si faible flulsse se faire Sentir aUtretiient 
(|ue sur M appareils M plus délicats dli physicien? Cëst k 
grand' pëitië qu'on a obtenu, atl bout d'Uii qiiart de miiilite, 
des images daguerriënhes de la LuUé sur lés plaqties les plus 
sensibles, et à Faide d'iiiiè deë plus puissante^ lunettes qui 
existent"^, taudis qU'Uh instàni surfit pour que la Inmiète 
di/pase du Jour produise les effets photographiques les plus 
marques. La lumière du Soleil est iudispehsable à la tie 
des tégétaux; riiais quel rôle pourrait j jouer la faible lu- 
mière de la Lune? C'est donc un préjugé que de croire j pat 
exemple, que la lumière de la Lune dégrade les bâtimetlts, al- 
tère les couleurs , nuit à la conservation des bois coupés peh- 
dant Uhe certaine phases etc.... Les jardiniers disent que la 
Lune rùUsèè (celle du mois de mai) brûle les bourgeons dés vé- 
gétaux, il est vrai que dans ce mois les jeunes pousses sont 
exposées, péUdatit les nuits sereines de printemps^ à des gelées 
provoquées par un rayonnement excessif. Que le ciel vienne à 
SB couvrir^ et le rayonnement vers leà espaces célestes cesse 
aussitôt; les plantes rie gèlent plus. Les gens peu instruits qui 
suivent avec anxiété ces phénomènes ^ voient la Lune bHUer 
quand la sérénité du ciel détermine la gelée des jeuhes pousses; 
ils la voient disparaître par un ciel couvert qui garantit les 
plantes contre un abaissement de température excessif; et ils 
en conelueiit que la Lune rousse a causé les phénomènes qui 
dtit seulement accompagné son apparition. 

Quant à la chaleur émise par la Lune, elle est absolument in- 
sensible. Il parait pourtant que M. MeUoni est parvenu à pro- 
duire quelques effets sur iin thermbscope d'une délicatesse 
extrême, en boneéntrant les rayons de la Lune à l'aide d'une 



A rObsertatoire d« Cambridge, pirH d» BMtddt aut âui&^UbU. 



324 INFLUBNCB 0E Là LUNE SUR LA TERRE. 

lentille de 1" de diamètre; exposée aux rayons du Soleil, celte 
lentille aurait réduit le platine en vapeurs. Les phénomènes 
météorologiques sont tous produits ou déterminés par Taction 
calorifique du Soleil. Si la Lune possédait une action semblable, 
à un degré quelconque, nul doute qu'elle n'exerçât une certaine 
influence sur les températures, les climats, les saisons, les pluies, 
les vents, etc.... Mais sa chaleur est nulle; par conséquent son 
influence doit être nulle aussi. Si on a cru , presque de tout 
temps, presque partout, que les changements de temps se rè- 
glent sur le cours de la Lune (beaucoup de matelots, par 
exemple, en sont intimement convaincus), c'est que les varia- 
tions atmosphériques sont tellement fréquentes dans nos zones 
tempérées , qu'on ne saurait les expliquer par la seule action 
lentement variable du Soleil. Avec l'idée préconçue que la 
cause ne devait se trouver qu'au ciel , on était naturellement 
conduit à désigner la Lune, dont les phases hebdomadaires et 
les révolutions mensuelles présentent seules des périodes assi- 
milables, par leur brièveté et leurs fréquents retours, à celles 
du beau et du mauvais temps. Pour convaincre, par une preuve 
irrécusable , les plus obstinés partisans de l'influence lunaire, 
M. Bouvard a compulsé les registres météorologiques qu'on 
tient depuis plus d'un demi-siècle à l'Observatoire de Paris, et 
il a montré que les phases de la Lune n'ont aucun rapport ni 
avec les changements de temps, ni avec la fréquence ou la quan- 
tité de la pluie. Sans doute l'attraction de la Lune produit sur 
l'atmosphère une marée semblable à celle de l'Océan , marée 
dont on est parvenu à grand'peine à mettre l'existence en re- 
lief par de longues séries d'observations barométriques; mais, 
pour ces phénomènes, la pleine et la nouvelle Lune ont exacte- 
ment la même influence , tandis qu'on attribue aux nouvelles 
Lunes seules le pouvoir de changer le temps. Enfin les effets 
de l'attraction de la Lune sur l'atmosphère sont généraux ; s'ils 
produisaient des changements de temps en un lieu donné, ils 
devraient en produire de pareils partout ailleurs, ou du moins 
sur le même parallèle. Or on sait bien qu'il n'en est rien : dans 
nos climats tempérés, il pleut ici, tandis qu'il fait beau un peu 
plus loin dans la contrée voisine. 

Plus près de l'équateur se trouvent de vastes régions où il 
ne pleut et où il ne tonne jamais, d'autres où il tonne presque 



IDBNTlTi DE L'àTTRÀCTION ST DS LA PESANTBUB. 325 

tous les jours; et cependant la Lune se renouvelle pour ces 
pays comme pour le nôtre. 

Il y a longtemps que les physiciens cherchent ailleurs Tex- 
plication des phénomènes si intéressants de l'atmosphère. 



CHAPITRE XII. 

GÉNÉRALISATION DBS LOIS DE LA PESANTEUR. — MARÉES LUNAIRES 

ST solaires: 

Identité de l'attraetlon et de la pesanteur. — Les lois de 

Kepler, fondées sur l'observation, interprétées par la mé- 
canique, nous ont appris que le Soleil attire les planètes et 
que chaque planète est elle-même le siège d*une force ana- 
logue, dont l'énergie proportionnelle aux masses et variant en 
raison inverse du carré de la distance se manifeste surtout 
dans les mouvements de leurs satellites. Si chaque planète at- 
tire ainsi les autres globes de notre système vers son propre 
centre, d'autant plus fortement que ces globes célestes sont 
plus près, elle doit attirer aussi, et plus énergiquement encore, 
les corps placés près d'elle, à sa surface même. Or une telle 
force centrale est certainement exercée par le globe terrestre, 
où elle porte le nom de pesanteur : tous les corps sont attirés 
vers son centre ; ils pèsent vers lui, s'ils sont retenus par un 
obstacle ; ils tombent vers son centre, s'ils cessent d'être retenus. 

On est donc conduit à considérer la pesanteur comme le 
mode sous lequel Fattraction de notre globe nous est rendue 
appréciable par des effets familiers ; et réciproquement , on de- 
vra considérer Tattraciion centrale que la Terre exerce sur les 
autres planètes, ou sur son satellite, comme une simple exten- 
sion de la pesanteur , dont l'intensité seule décroît pour des 
distances plus grandes. 

La démonstration mathématique de Tidentité qui existe entre 
la pesanteur et les forces qui courbent à chaque instant les tra- 
jectoires des planètes ou des satellites , et les retiennent dans 
leurs ellipses respectives , est une des conquêtes les plus déci- 



siyes de la même wotfeme. ï^'histeire de oette ^éoeny^tie est 
d'un haut intérêt philosophique ; elle f^it parfaitement ressortir 
l2^ lili^tÎQft A^^ idées qui Ymt amenée ; e}le fwftntpe à queljes 
cond|tipjî§ nw simple analogie, peu décisive en eUeTraême, a 
pu être transformée en une vérité irrévocablement acquise à 
l'esprit humain. C'est pourquoi je rapporte ici le passage où 
un contemporain de Newton Ta racontée. 

« Les premières idées qui donnèrent naissance aux théories 
« de Newton sur le système 4u monde lui vinrent en 1666*, 
« lorsqu'il eut quitté Cambridge à cause de la peste. Il se pro- 
« lOep^it seul d^ns ui^ j^rdii^, piéditant syr |a p^s^tew et ses 
« propriétés. Cette force , 4!s^it-il , ne diminue pas sensible- 
« ment lorsqu'on s'élève au sommet des plus hautes montagnes ; 

% \\ étgit dpnc nat^FP} A' m ppnpl^rp flwe pette puissance deF^it 
« s'étepd^e beaucoup plfis joii^; pourquoi ne s'étendrajt-elle 
<f p^s jftsqft'^ }p Liiflp ? K|2)is si cela est, \\ faut que cette pesan- 
« leur influe sur ses niouyeipents ; peut-être sert-elle à maij}- 

* tenir la Lime dans sQiï orbite. Et quoique la forpe de la 
<f gravité ne sqit pas seijsjblpmept fipajbUe par up petit pUap- 
« gement de distai^ce, tel fm^ RQWS poijvofls Téproiivpr ici-l^aç , 
<? il e4 très-pos^ibje que , dwsf l'éloignement où se trouve la 
«j Lune , cette force soif fort (|fn>jnuée. Pour estimer quelle po^^ 
« vait être 1^ qi^antité de celte (limipjiitiop , Newtpu souge^ qije 
? si la Lune ét^ii retenue daq^ son prl)ite par la force de U 
« gravité , il n'y ava jt pas ^ doutpr WP ^^^ p}auètes pripcipales 
<? ne tournassent autour du Soleil en vertu de Ja mêmp puiss^u^!^* 
^ De la troisième loi de l^éplef, il déduisit QWe la fprce ceiitr^e 
« qui lès retenait di^us Jeurs orbites fermées ^eys^t dimjuuer 
« en raison inverse ^u carjré de la distanpe. Il supppsa 4quc que 
« le pouvoir de la pesaufeur s'éteu^^if du P^oir^ 4^ 1^ Terrp 
« jusqu'à la Lune? eu diminuant dans le ufêrne rappprt; puis 
w il cafcufa si cette force spr^it suffisap^p pour relpnir 1^ ï^upe 

* dans son orbite. Comme il faisait ces calpuls sans avoir sp^ 
« la îuaiu les livres nécessaires , il supposait, d'aprèg l'estipe 
«« commune des géographes, que 60 milles anglais (p. J|8) 
« faisaient un degré dU méridien terrestre ; ipais poipme cejte 



^ Le gr^Qd ouvrage de Qfewton, PhUosophias naturalis PftMtpia maihi- 



« eflfpt 69 fpilles)? I^ ç^lcijl pe r^ppn4jt point k çpn j^ttente. Il 
« Qywl ^}fir^ q»'upp Wtpe pw^fi se joignait ^ |a pieç^nteur pour 
a agif gi^- )a f îjpp, et il cfbau^pflna ses recherpl^p^ sur cette man 
« tièpe. (Quelques auprès apr^§ , Picard ayant p^espré un d^gré 
? (lu n^éFidipî^ en Franpe (p. 91) , Ifei^^ton reprit se§ preipiièrei 
« recbercties , §e servit 4fi PP^tp nouvelle ifleçpr^ de ^ T^n?^ 
« ^\ yit alors que la Lune é^if f eteppe 4ftn8 çpn orbite pc^r le 
« sepl pppyplr de la grayité. l| trpuYf^ que la tr^jeptoire 4'un 
« porps pesait qui ^ rpçu unp impplsiop initislis pst mQ ellipse 
« 4qn| Ip cpp^re 4^ \^ T^^r^ ocpupe Ip foypr. Qr, d'après I4 
f. seepnde Ipi de Kjépler, Ips planètes 4^Griyent prépi^ment 
9 des ellipses autour du l^pleil ; fl ept 4onp 1^ çatislaetio^ de 
« voir qije ^ ^p^tjpii pourrait ^'appliquer ^ux plus grwde» 
fc recl^erches. » 

Voici maintepapt cppapaept pq j| démpptré qup h force cm- 
traie qpi retienf ]^ l.ppp dans son prbite e^J ^g?4P ^ l§ peç^ptêpf: 
observée ^ la spf face mêmp de la terpp (p'pçt-à-4irp ^ \^ 4i§n 
t^nce r ^u cpptre 4e notrp çlobe) , m^ip 4iipiPP^e 4ap$ ]e r^pr 
port ipyej:'$e 4es c^ré? 4^§ 4*stances. 

la tune tombe vef§ }a T^P*P? Pft ^'> ^^ 4étpriPiP^ 4^ 1^ ïil^ft , 
manièf e que |a chute dp 1^ Terrp yers Ip iSpIeil 4w^ IP mêîne 
laps de ^epîps. \l §pffij 4'iptFo4uirp dan§ |a fprwmlP 4e to 
page ^i^ le^ nppiibrp$ rplatif$ à Vprbitp de nptre s^ttellitp. Eu 

conservant les mêmes notations, on a TT'=^rïr, R étant le rayon 

de Yov\>\t^ 4p la Um^ nr lSfl,2729r, tT Vea>ape linéaire qU'pUe 
papppurt pn V PP v^F^^ 4p ^a yitp^sp 4e translation, et tT' la 
ehj^tp 4p la Lupe yerp la Terre ep 1'. Or la Lune parcourt son 
prbite, dofit la longueur pst 3irR, en 271,331661 ; en V, elle par- 

com't une longueur xT égale à a7,32ip6fx 864PQ = »^^^"'^^- 
On aura donc tT^ = (102^76)' _^ Qm 09^35 l^^ Lurje, placée à 

la distance de 60,3 rayons terrestres environ du centre de la 
Terre, tombe donc, en 1% de 0",DQ136 (un peu plus de 1 mil- 
limètpe). Up pojrps placé à la surface 4e la Tprpp est P0,3 fois 
moins éloigné du centre; il sera sollicité par une pesanteur 
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60,3* =3626 fois plus grande et parcourra, dans la première 
seconde de sa chute, un espace de 0^,00136 X 3636 = 4"»,95. 
Si la force qui retient la Lune dans son orbite est bien réelle- 
ment la pesanteur terrestre , nous aurons trouvé ainsi la vi- 
tesse de chute des corps qui tombent autour de nous. Or on 
sait , par expérience , que les corps parcourent en effet 4™,90 
dans la première seconde de leur chute*. Donc Ja pesanteur ter- 
restre et l'attraction que notre globe exerce à travers les espaces 
célestes sur les astres voisins sont une seule et même force. 

Marées. — Puisque la pesanteur terrestre agit sur la Lune , 
réciproquement les molécules de la Terre pèsent vers la Lune ; 
elles sont sollicitées par l'attraction de notre satellite avec une 
énergie proportionnelle à sa masse , et en raison inverse du 
carré de la distance de chacune d'elles à son centre. Notre 
globe est absolument libre d'obéir à cette action , et il obéit en 
réalité : il tombe constamment vers notre satellite , en ce sens 
que son centre décrit une petite ellipse autour du centre de 
gravité commun des deux corps. S'il était possible de fixer la 
Terre par un obstacle quelconque , elle pèserait sur cet obsta- 
cle, et sa pression serait constamment dirigée vers la Lune. Il est 
inutile d'ajouter qu'elle pèserait aussi vers le Soleil , sur lequel 
la masse terrestre exerce d'ailleurs une attraction analogue. 

Si ces grands corps, considérés deux à deux, n'étaient point 
animés de mouvements de translation , ils tomberaient l'un 
vers l'autre avec des vitesses réciproquement proportionnelles 
à leurs masses et viendraient bientôt se heurter. Les vitesses 
de translation dont la Terre et la Lune sont animées ne les 
empêchent point d'obéir à leur attraction mutuelle , mais elles 
les maintiennent à une distance à peu près constante. Si cette 
attraction cessait tout à coup d'exister, chaque globe continue- 
rait à marcher dans sa direction et avec sa vitesse actuelles ; ils 
s'éloigneraient indéfiniment l'un de l'autre. S'il n'en est pas 
ainsi, s'ils ne s'écartent pas indéfiniment, si leurs trajectoires 
sont sans cesse courbées vers un même centre fixe autour du- 
quel ils sont forcés de circuler, c'est qu'ils tombent incessam- 
ment l'un vers l'autre. 



* La petite différence tient à ce que nous avons négligé, dans le calcul, la 
masse de la Lune qui est ^ de celle de la Terre. 
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Rappelons maintenant un théorème de mécanique déjà cité : 
deux sphères matérielles homogènes , ou composées de couches 
homogènes , s'attirent particule à particule , mais la résultante 
de toutes les attractions élémentaires passe par leurs centres 
de gravité ; elles s'attirent comme si leurs masses étaient 
réunies à leurs centres respectifs. Il n'en est pas moins vrai 
que si nous considérons l'attraction que la Lune exerce à un 
instant donné sur le globe terrestre » les diverses molécules se- 
ront sollicitées vers le centre de notre satellite avec des inten- 
sités différentes , suivant leurs distances à ce centre d'attraction. 
Par exemple, les trois points A', T et A (fig. 118), situés sur la 
ligne LT, sont éloignés , du centre L de la Lune, des quantités 
A'L, TL et AL égales respectivement à 59r, 60r et 61r; ils sont 
donc sollicités par des attractions proportionnelles à la masse 

de la Lune et aux carrés T^rn , 7r;r\ > ^rr* > ou aux nombres 

69*r' 60*r 61 V 

1—0,03, 1 et 14-0,03 à peu près. La masse entière de la 
Terre obéit à ces attractions, comme si elle était réunie au 
point central sur lequel agit la force 1 ; et il en est ainsi , quel 
que soit l'état physique de cette masse solide , liquide ou ga- 
zeuse. Mais les particules les plus éloignées de la Lune sont 
moins attirées que le centre : c'est comme si la pesanteur de 
ces molécules vers le centre T était diminuée de la quantité 
0,03. Au contraire les molécules les moins éloignées de la Lune 
sont plus attirées que ce centre, et c'est encore comme si la 
pesanteur des molécules vers le centre T était diminuée de la 
quantité 0,03. 

Ainsi, quand la Lune passe au-dessus de nos tètes, lorsqu'elle 
est située près du zénith (nous nous supposons en A'), elle di- 
minue les poids de tous les corps voisins de nous d'une quan- 
tité égale aux trois centièmes de l'action qu'elle exercerait sur 
eux s'ils étaient au centre de la Terre, et elle produit presque 
exactement le même effet sur les corps placés à nos antipodes; 
elle en diminue aussi la pesanteur vers le centre de la Terre 
d'une quantité égale à 0,03. En d'autres points que A et A', 
il se produit un effet analogue, mais plus complexe, parce que 
la différence des actions que la Lune exerce sur ces points et 
sur le centre T n'est plus assimilable à la pesanteur dirigée 
vers T, mais à une force oblique par rapport à la verticale du 
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Bt, P'I^, r^ttractipB litfiaire p^f l^^fm ^^^9\m^^\ ï» fflépie 
gup ^ur le ppntre T ; i( n-y §ur^ donc aucun effet RFftjijiit ; )^$ 
ppif^ç des corps pe ^proijt ppipt ftltér^g 4^p^ )p$ régipps pu 1^ 
ï^ppp se ppHp^p cprRîne pn fi, pp se lèye ppmpjp (en B'. 

^i pp ca|cplait }a diminution 4e po|d$ gpe }es corps éprppr 
yept ainsi pp A Pt en Vi PB tFppyepait ppp flpanUté ^ npnime 
qpe Ipi ei^p^rieppp^ les pluf 4élipateg de^ phyçicipps p^fyiisnT 
#§i?nl k peipe à ja pepdFe gepgjt^lÇ ; plje rpnffep^J 4ppc d^ç 
1^ classe 469 îpfjuenpei^ pégjigej^bles 4prI PP P? U^Pt JaiP^I 
compte 4^ps le§ spieppep 4'pbserY^tjon. %}$ 1^ Terfte possè^Q 
pne pspèpe 4'appvpil c?pat)lp, par §ft ÇFap4p ^fepdpe, de p^etr 
trp petfe i^p]^ ^çl\o^ ^p rplf^f 4'upp piapî^fe fr^ppjiptp. Ce| 
app^ejl est rpcjéap. 44pjettQps, ppur pp momepti qp? le globe 
soit entièrement recpuvert d'une couche liquide semblable à 
celle des mers. La figure d'éqpilibrç que prendra cette couche 
4éppp4ra de riptppsité et de la 4ireptipp 4fi3 forpe^ gpj agis? 
i^ppt ^ur ces naolécules. £p popsidérant spptepipnt la pesanteur 
et 1^ ten4appe pentrifuge engpndré^ p^p 1§ )^9tat|on diprpg ^ 
cette ^urfape 4'équiUbre e$t ceUp d'un ptUpspi4e dp réyolutio^ 
dont 'e petit ai^ co|pct4p ^Ypc la ligne 4e j^ pôles. Mais si 1% 
pes^ptppr yient ^ 4fP?ipper daps cprtaipes fégiop^ A et A% 
saps changer d'intensité d^^ 4*wtr/^4 régiap^ B et ^\ la sur- 
face d'éqpMIbre du liqpidp devr^ pren4re une £^utrp forme : 
elle s'écrasera un p^u pp B et p^ Q' ou }a pe^opteur est P^^ 
fprtp, et s*aUppger^ en 4 Pt A' où les particules Uqpid^ç pèsept 
moins fortement vers le centre. C'est exactement pomme si 
vous prppiez eptre Ips piains un glpbe formé de matières 
flexij)tes, en Ip copip^ip^apt topt autoujr 4'W gran4 percle BB^: 
le globe s'allppgpr^it d^ns le ^em AA'. Nou^ç ^yppç vu qup te 
force ceptrîfuge , qpj 4îïpippe à Téqu^ti^pr te poil^ 4es corp^ 
^e âé^ , a déiprpiiné un repQepept équator^^ dp $ Ueups 4q 
poste ; 4e même, Finfluepcp de l'attraction lunaire , qui dimi- 
nue d'un dix-millipnième * les ppids des corps qui put la Lupq 



* Le calcul est simple. La masse de la Lune étant 8i fois moindre aue çelU 
de la Terre, un corps dont le poids est p lorsqu'il est à la distance r du centré 

de la Terre , aurait ppur poids ^, à la distance r du centre de la Luife; à la 
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au zénith ou au nadic, détenninera un F^flemeut cinquante 
mille fois plus petit, de 1 oqi 2 mètres , aux extrémités du dia- 
mètre teprestre AA' dirigé vers notre satellite , et un abaisse- 
ment sur tout le pourtour du cprcle BB'. 

La Lune ne reste point immobile ; le diamètre AA', idéale- 
ment dijrigé vers elle, la suit et tourne en 2.7 jours ^ autour du 
centre de la Terre ; donc le renflement auquel nous donnerons 
désormais son nom de marée , suivra aussi la Lune en se pro- 
pageant sur la surface liquide du globe , à la manière d'une 
onde très-peu élevée , mais à large base. Il y a plus , la Lune 
tourne en un jour lunaire autour du globe (le langage des ap- 
parences convient ici aussi bien que celui de réalités); par 
cons(§quent le diamètre AA' du renflement ou de la marée la 
^vra et tournera comme elle autour du globe en un jour 
lunaire, élevant les eaux de 1 ou 3 mètres partout ou la Lune 
se trouve soit au zénith, soit au nadir, et les abaissant partout 
où elle se trouve à Thorizon . 

Période des marées. — La durée du jour lunaire se calcule 
comme pellp du jour solaire * ; elle est de 24^ 51"* de temps 
moyen. Si , pour simplifier, nous admettons que la Lune se 
meuve dans le plan de Téquateur terrestre , représenté par le 
cer(s}e ABA'B- ; elle fera en 34^ 61"» le tour de la Terre supposée 
immobile, ûuwd elle passe par le m^ridiei^ du point A', il y a 
imréfi hmte en A' et en A ; il y a marée basse en B et B', points 
qui YQieQt Ift Lupe se lever ou ^e coucher; 13'f25?^ après, la 
Liine p9$s6 au méridien de A, ou au méridien inféiieur de A'; 
il y a enepre une fpjs marée haute eu A et eu A' et marée 
basse en B et B-. Him quand elle p^sse au méfidiep de B ou 

difiUppe qor, ce poids 9^ frouverait rédujf à gf^Hpâ— ^^» dppt ^s trpls 

ceDMème» ne font que ^^ . Telle est la quantilé dont rinflueece de la 

Lune diminue le poids jp (d'un corps quelconque, lorsqu'elle passe près de 
notre zénith ou de celui de nos antipodes. 

* Le jour lunaire e^t Tiptervalle d^ deu^ ^a^gi?^ c^pséciiMb 4e la Lune 
ai} ipér)ç)|ep d'^p lieu qi^elpqpque. La dpf^|$ de 1^ révolution ^ynodique d^ 
1^ Lune étant de 2^,53 ioqrs sfolaires i^ioyeQS, elle doit contenir 28,63 jour^ 

29 58 

\^mm\ ^fnsi t joiir luMire?poreflF= 55^ = 1^361 jppr sol^ffç ff»om 
^ Si^-ôl- ép fispips çojaijre rooy^n. 
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de B', c'est-à-dire lorsqu'elle se couche ou se lève sur l'horizon 
de Â ou de Â', il y a marée haute pour B et B', et marée basse 
pour les deux autres régions. On voit donc que chaque joiur 
lunaire amènera en un même point Â : 

Marée haute, au passage de la Lune au méridien supérieur; 
Marée basse , au coucher de la Lune ; 
Marée haute , au passage de la Lune au méridien inférieur ; 
Marée basse , au lever de la Lune. 

C'est à peu près ainsi que les choses se passent dans les ré- 
gions équatoriales. Dans nos climats, la Lune ne passe jamais 
au zénith et nous n'avons pas le sommet du renflement pro- 
duit par la marée ; mais la différence est très-faible. En tout 
cas l'onde de la marée atteint au même instant les lieux situés 
sur le méridien par lequel la Lune passe actuellement, ou sur 
le méridien diamétralement opposé. Il faut excepter cepen- 
dant les régions polaires qui voient la Lune à Thorizon ou très- 
près de l'horizon : là il n'y a jamais de marée proprement 
dite, car le sommet du renflement ou de Tonde en reste tou- 
jours très-éloigné. 

Betard des marées. — On se ferait une idée fausse de ces phé- 
nomènes si on imaginait que les marées se produisent comme 
des courants , et que le sommet de l'un des deux renflements 
opposés qui font le tour du globe en 24^ 51", doive, entraîner 
avec lui les corps flottants à la surface des mers. Il n'en est 
rien ; la mer monte ou baisse sur place , pour ainsi dire, et les 
vaisseaux , en pleine mer, montent ou baissent avec elle sans 
être plus entraînés par Tonde de la marée, que les petits corps 
flottants ne le sont par les ondulations qu'on fait naître dans 
Teau en y jetant une pierre. Mais comme les deux tiers seule- 
ment du globe sont recouverts d'eau (fig. 46), on conçoit que 
les phénomènes indiqués par la théorie précédente puissent 
être modifiés près des continents et des îles. Lorsque la mer 
monte, eUe se répand au loin sur les rivages peu inclinés, et en 
avançant ainsi, la marée produit un courant extrêmement ra- 
pide sur les plages presque horizontales ; il en est de même 
lorsque la marée baisse. De là viennent les noms de flux et de 
reflux^ de flot et Aq jusant^ par lesquels on désigne la marée 
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montante ou desc^dante , la haute ou la basse mer qui , près 
des côtes , donnent lieu à des courants alternativement dirigés 
vers la terre et vers la mer. Les continents et les îles produi- 
sent d'autres modifications. Lorsque Tonde de la marée arrive 
près des côtes où la mer s'encaisse dans un canal étroit, comme 
la Manche, la résistance qu'elle éprouve ralentit sa marche. Par 
un effet assez semblable à celui des vagues qui brisent contre 
la face inclinée d'un rocher ou d'une digue , l'eau s'élève bien 
au-dessus du niveau qu'elle eût atteint dans une mer libre , et 
le phénomène prend alors des proportions considérables. 

A Saint-Malo et à Grandville, la marée est de 6"j c'est-à-dire 
la mer monte de 6"» au-dessus de son niveau moyen à la marée 
haute, et baisse de la même quantité au-dessous de son niveau 
moyen à la marée basse. Lorsque toutes les circonstances favo- 
rables se trouvent réunies, la hauteur de la marée atteint 7",6. 
Hors de la Manche , on ne trouve plus sur les côtes de France 
(sur rOcéan) que des marées de 2"* à 3". 

Établissement du port. — La résistance que l'approche des 
terres oppose à la propagation de Tonde de la marée varie sui- 
vant les configurations des localités , les découpures des riva- 
ges, la profondeur de l'eau, etc. L'heure à laquelle la marée a 
lieu sous un même méridien ne peut donc être la même pour 
tous les ports. Comme les résistances dont il s'agit sont, de 
leur nature, essentiellement constantes, il en est de même des 
retards qu'elles occasionnent. On a déterminé avec grand soin 
ces retards que subit la marée pour arriver à tous les points 
importants du Ultoral; c'est ce que l'on nomme l'heure de 
l'établissement du port ou simplement \ établissement du port. 
Par exemple, la mer est haute à la tour de Cordouan, 3 heures 
53 minutes après le passage de la Lune au méridien supérieur 
ou inférieur; ce retard augmente à mesure que l'onde pénètre 
dans le canal formé par l'embouchure de la Gironde ; il est de 
de 5 heures 28 minutes à Blaye et de 6 heures 48 minutes à 
Bordeaux. L'établissement du port, à Ouessant , est de 3 heu- 
res 46 minutes, de 8 heures à Cherbourg, de 11 heures à 
Dieppe, etc. Il augmente à mesure que l'onde s'engage dans le 
canal étroit qui sépare la France de l'Angleterre. Quand on a 
une fois déterminé par observation ce retard, on peut ensuite 
calculer d'avance et annoncer, à l'aide des Tables astronomi- 
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qttes de la Lune^ les heoréd dé là hâtitê êû Aë la iMsse mer 
dans fchacun dé ces pbttà. 

Les étangs 9 \ei laes^ Ie$ fietites mers telles cfue la tiler Cas- 
pienne, n'ont poifat de tdarées; cela se Comprend , ptiistiile te 
renflement en A' et en A (fig; 118) suppose un abaissement 
correspondant à 9#^ de là ^ sur le Cercle BB', dans une na|)pc 
d'eau non interrompue; La Méditerranée éfet loin d'avoli- l'é^ 
tendue nécessaiire pour la production des iiiarëes^; sa com- 
Inunication avec FOcéan , par lé âé(l*blt de Gibraltar, est trop 
restreinte ; aussi n'offre^t-dle que de trës-Mbles oscillations 
dont on ne s'est aperçu que depuis l'épôqiie récente où ces 
phénomènes ont été Fobjet de recherches SUities. 

liârées ftdifcléëft. ^ Le Sbléll produit UU eâbt CoMplététiieni 
analogue à celui de là LUnéj mais à cause de sa distancé 
400 fois plus grande, là Uiàrée solaitè ëài plus faible quë là 
ttiàrée lunaire ^ quoique la niasse et par conséquent là puis-- 
sance d'attraction du prëiniéi- aStre SOit 28 millions de fois plUd 
grande que celle du second. Les hauteurs de Ces deux marées 
sont entre elles à peu près cditime Si est à 5. 

tlÀrëës Aek kfiygieé et dëà ^liiàâràéti^éè. — Lés dëtiX marêe^ 

lunaire et soiàit^e coïncident et patr bofaséquetit s'ajouteht, lors- 
que lé Sdlëil et la Lune se tbouTent dans la même direction, 
sur là même droite Tt , c'eiit-à-diire à Téiioque des éclipses de 
Lune et de Soleil. Elles s'ajdlitent encore, non pluà rigoureu- 
sement ^ taàis à peu près, à TépoqUë dés conjonctions ou 
des oppositions ( les àyzyfeies ): Mais quand l'angle à Terre 
formé par les ligriës TL et TB eSt de 90* ( les qùadt^aWt-ès ) , 
c'est-à-dire vers l^époque dû ^t-émiet ou du deriiier q[uartiét-i 
le renflement Où là haute iiiër produite par la Luile Cbïncide 
atec la dépression oti la ba^se mer titodùile par le Soleil , et 
en est dimitiûéé d'aulàUt. 

Si donc on désigne pat* IK et ^ les hauteurs dU rënflëmeht 
produit sépat^ément par tes deux aôtres ^ btl aura M + *^ pour 
là hauteUr de là màrôé à Tépoque deé syiygies eiM—îHk 



* Qiiinié-Ciircë a dêcHi l'étoniiémënt qu'éprbùVërènt léâ ioldats d'Alëtân- 
ât*e, lorsqtills furenl témdiiis pour là tireiiilèr'e (bi8> dàflé l'ittde, ûH |»hêfi)[^ 
mènes du flux et du t^flut si peu feetisihles dans les mers de la Grèce. 
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l'époque des quadratures*. L'action du Soleil et de la Lune 
Tarie naturellement avec leurs distances à la Terre ; Fexcen- 
tricité de l'orbite de la Lune est assez grande pour produire , 
sous ce rapport i des variaUbiii dënsiBleiS dahs les hauteurs 
de la marée lunaire. Les plus hautes marées ont lieu quand 
la Lune est périgée au moment d'une syzygie et surtout d'une 
éclipse. 

Si les vents et les courants ne jouaient aucun rôle dans ces 
phénomènes y on pourrait prédire toutes les oscillations de la 
mer, en un lieu donné, avec une précision astronomique. 
Malgré ces influences locales et purement accidentelles ^ l'ac- 
cord dii calcul des marées avec les faits observés est tel , qu'on 
peut le présenter comme une des confirmations les plus écla- 
tantes de la théorie de l'attraction. 



* Là ûiitée lutlâi^ë étant i<)iijôui*is pfedominanie; c'est sur elle que se 
rëgiëât les irëtbiih dëk ttiârées et lioii èiir U marée sbidirë dbnt là période est 
juste Hé douze heures. 



LIYRE CINQUIÈME. 



PLANÈTES ET SATELLITES^ GOMËTES. 

Plus nous avançons dans l'étude du ciel , plus les apparences 
deviennent complexes; mais les mouvements réels isuivent tou- 
jours les mêmes lois et gardent la simplicité qui a été signalée , 
dès l'introduction , dans l'ensemble du système solaire. Celte 
simplicité même, et Tunité de plan que nous allons vérifier 
dans Jes moindres détails de ce système , est un caractère exclu- 
sivement propre à l'astronomie moderne. Celle des anciens , 
au contraire, à mesure qu'elle tentait de pénétrer plus avant 
dans les phénomènes célestes, allait en se compliquant au point 
d'inspirer enfin le dégoût aux meilleurs esprits et de justifier 
même , quant au fond , sinon quant à la forme , la condamna- 
tion qui a été formulée par le mot célèbre du promoteur des 
Tables Alphonsines : « Si j'avais été consulté, l'univers eût été 
fait autrement. » Aujourd'hui le roi Alphonse tiendrait un autre 
langage. 

II est inutile de consacrer ici un chapitre à la théorie des 
mouvements réels; il se réduirait aux lois de Kepler et aux 
explications déjà données sur les attractions des corps célestes 
que nous venons d'identifier avec la pesanteur. Il suffit de 
donner un peu plus d'extension à la théorie des mouvements 
apparents. 



CHAPITRE I. 

THÉORIE DES MOUVEMENTS APPARENTS ANNUELS ; STATIONS ET RÉTRO- 
GRADATIONS DES PLANÈTES. 

NonTement apparent annnel d^nn point fixe. — Nous avons 

décrit , pages 1 45 et suiv. , les apparences produites par le 
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mouvement de translation de la Terre, lorsqu'il s'agit d'un point 
fixe placé, comme le Soleil , au centre de l'orbite terrestre : le 
spectateur attribue son propre mouvement, en sens inverse, 
à l'astre autour duquel il tourne réellement. 

En examinant le cas plus général où le point immobile est 
situé dans l'espace d'une manière quelconque , on arrive à des 
conclusions analogues. Soit ITT.... (ffg. 102) Torbite réelle 
du spectateur qui se croit immobile quelque part, au point S, 
par exemple, centre de ses mouvements. Un point immobile A 
est vu successivement dans les directions différentes TA, T'A, 
T"A.... Le spectateur n'ayant nulle conscience de son propre 
mouvement, attribuera nécessairement ces changements de 
direction au point A lui-même et croira que ce point se meut 
dans Tespace. Or si nous admettons que le spectateur se juge 
immobile en S, au centre de l'orbite qu'il parcourt en réalité, 
il suffira d'y transporter , parallèlement à elles-mêmes , les 
diverses directions TA, T'A, T"A pour obtenir l'orbite appa- 
rente du point A. Ce sera la courbe a a' a" passant par les ex- 
trémités des lignes Sa, Sa', Sa"...-; Il est clair, en effet, que la 
sensation produite sur le spectateur sera exactement la même, 
soit que le point considéré décrive l'orbite a a' a"..., devant un 
œil immobile en S, soit que le point A reste immobile, tandis 
que l'œil parcourt l'orbite T T' T" . 

Ces mouvements apparents de l'astre fixe s'opèrent en sens 
contraire du mouvement réel de la Terre ; car lorsque celle-ci 
va de T en T', le spectateur, qui se croit fixe en S, voit Tastre 
fixe marcher de a en a\ Cependant celte orbite apparente est 
parcourue en sens direct^ ainsi que l'indiquent les flèches. C'est 
ce que nous avons déjà vérifié (p. 147) pour l'orbite apparente 
du Soleil. 

La figure 102 se rapporte au cas où l'astre fixe se trouve dans 
le plan de Técliptique. La figure 113 est plus générale : le point 
fixe A y est placé d'une manière quelconque dans Tespace. 
T, T', T".... représentent encore les positions réelles de l'œil; 
S, son lieu fictif; A, la position réelle de l'astre fixe; a, o', a"..., 
ses positions apparentes que déterminent les lignes Sa, Sa', Sa", 
Sa'".. ..égales et parallèles aux rayons visuelsTA,T'A, T'A, T'A... 
Ainsi, dans tous les cas possibles, en quelque lieu de l'espace 
que soit placé l'astre fixe , les apparences se produisent comme 

COSNOGRAPBIE. 22 



si cloaque astre décvmii dans F wpace, deyaîft te speç^^piff mm 
J)Jle , une orbite égale à celle de la Terre et dans le mépae sens. 
]n[o^veI||elIts »pp^ir49ntis 4es étoiles* — Le spectateur voit ces 
orbites apparentes, toujours égales et parallèles à son prbite 
réelle , ^ous des angles d'autant moindres que l'astre est plus 
éloigné : c'est Tangte c^^a" des figures J02 et XI 3. Imaginez 
qUjQ l'astre fixe A^ soit «placé à upe distance infiniment grande 
par ri^pport aux diweiisions de l'orbite terrestre : son orbite 
apparente , devenue infinirpent petite pour pous, cessera d'êtrie 
perceptible ; l'astre A semblera immobile sur la yoûte célesti^ 
(ici nous faisons abstraction du paouvement de rotation diurne 
et des apparences qu'il engendre). Tel est le cas de presq^e 
toutes les étoiles : l'orbite apparente qu'elles décrivent en un 
an autour de leur position réelle est Imperceptible, à naoins 
qu'il ne s'agisse des étoiles les paoins éloignées et des moyens 
de mesure les plus délicats. 

là est la source de la plus grave difficulté que l'pp ait opposée 
tout d'abord au système de Copernic. Si la Terre se meut dap? 
l'écliptique et décrit en un an une orbite autour du Soleil, oh 
comprend biep , disait-on , par (juélle illusion le spectateur, qui 
se croit immobile, transporte |nyoloutairei:pent aji fîoleil son 
propre mouvement; on corpprend que le Soleil paraisse déprire 
en un an une orbite égale à l'orbfte réelle de la 'f^rre; mais 
alors il en sera de m.ême de tout autr,e poipt fixe ; cbaque étoile 
devf a décrire aussi , ep un an , une prbite apparente qpe nous 
verrops sous un angle d'autant plus grand que Fétoile sera 
moips éloignée. Or on n'aperçoit point de tels mouvements 
parmi les étoile?; donc la Terre ne se njeut pas. 

Les partisaps d& Coperpic répopdaient que si les étoiles ne 
nous présentent point de telles apparences , c'est que leur dis- 
tanpe est sans doute copipie infinie par rapport apx dimensions 
de l'orbite terrestre '^. La réplique était jiis^ , niais elle pouvait 
paraître évasive , et il était à désirer qu'on mît à profit la puifi- 



* Aristarque de Samos avait fait déjà cette réponse à ceux qui attaquaient 
le système des Pyjlbagoricieiis; il disaùt : l'orbile de )a Terre est a la distance 
des létoiles, comnoie le ceatre d'un jcercle eçt à 1? jcircpnférence. G'éjlalt diie 
i^ue cette orbite ^ réduit ^ un point, qu'elle est copme nu^le j^ T9^or^^ 
la distance des ûxes. 



smcB crpi^a)it8 dos instPH^e^tci 4'optique pour t;otr mQa ces 
pe^lbes orbites ^ppainentes jqitô les étofles doivent décrire ^& un 
an sur la voûte céleste. On y est paryepu dans ces d^rpiers 
teipps , comme nous le yerpoiis pimtàt , et y on a déroonlré par 
Ih^ d^ la manière 1a plus directe, sino^ la plus décisive, la 
yérité di| système copernicien. 

L'orbite appareute décrite par un point réellemept fixe, vw ^ 
h Terre, p'étaQt autfe chose que l'orbite terrestre transportée 
p^allèlemppt à ellcrpîênie jusqu'^ h vég\on où se trouve ce point 
(flg. J 13), il est évidejit qu'elle sera vue du poii^t S sous mii obli- 
guité d'^tutant plins grande, que le point A ^era lui-même plu9 
r^ppropbé du plan SE de Técliptiqu^e. Or ^fi cercle vu oblique* 
jfjaejit piari^t i^ne ellipse ; l^ perspective d'un cercle devient même 
W simple (r^it iQrsiijue jBpn pl^ p9s§e par TheU du spiectatenr. 
C'est le cas de la figure 102 : l'orbite apparente a a' a" a'" se réduit 
en perspective , pour l'œil fictivement placé en S , à un simple 
trait que le point a parcourt de o^'' en a , pendant le temp§ 
que )a X^rre met h décrire l'arc TT'T^ et de a en a\ pen-? 
dant que 1^ Terre décrit l'arc JfT. fl semble ainsi que 
l'astre A oscille chaque apnée de a" en ^ et de o en a"; son 
mouvement apparent est alternativement direct et rétrograde. 
De plus il y a deux époques remarquables où l'astre paraît sta- 
tionnaire : ce sont celles où son mouvement, d'abord direct 
va devenir rétrograde ou réciproquement. Il est aisé de voir 
que lies statio^is ont lieu ep « et en < pù les rayops visuels 
Sa et Sa" touchent l'orbite appiarenle , car l'astre se meut alor^ 
dans le sens du rayon visuel , et npus semble immobile aussi 
longtemps que la direction où nous le voyons ne change pas 
sensiblement- 

Il y a donc quatre aspects principaux à distinguer dans la 
figure 102 ; le mouvement de l'astre parait 

DirCjCt vers la ponjouction , la Tierre étant en T\ 

Nul vers les quadratures , la Terre étant en T ou en T", 

Rétrograde vers l'opposition , la Terre étant en T'. 

Pour peu que le point A se trouve hors du plan où se meut 
la Terre , son orbite apparente cesse de se projeter sur le ciel 
suivant lin arc de l'écliptiquej sa perspective deyient nne sqrte 
d'ellipse sphérique très-aplatie , qui présente des phénomèsas 
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analogues de station vers les deux extrémités , et de mouvement 
alternativement direct et rétrograde dans ses deux moitiés 
supérieure et inférieure. 

HouTemenCs apparents des planètes. — Leur explication ré* 

suite aisément de ce qui précède. Soient PFP"(fig. 103j l'orbite 
d'une planète, tff celle de la Terre ; S le Soleil , centre de ces 
orbites que nous supposerons circulaires. Si la planète P était 
immobile, vue de la Terre elle paraîtrait décrire, en un an, un 
cercle pi:t!' égal à Forbite terrestre ; mais comme elle se meut 
en réalité avec une vitesse plus ou moins grande, selon sa dis- 
tance au Soleil , son mouvement propre se combinera avec le 
mouvement apparent, et l'effet produit en sera la résultante. 
Les phénomènes se passeront donc, pour le spectateur terrestre 
qui se croit immobile en S, comme si la planète décrivait en un 
an le cercle p7c'iç", pendant que le centre P de ce cercle par- 
courrait Torbite PFF avec la vitesse réelle de la planète. La 
courbe qui résulte de cette combinaison de mouvements divers 
est connue , en Géométrie , sous le nom d'épicycloïde *. Si l'orbite 
PPT" de la planète est située dans le plan de Torbite terrestre, 
la perspective de cette épicycloïde se confondra avec le cercle 
de Fécliptique; sinon la perspective sera une courbe assez com- 
pliquée, assez semblable au trait curviligne en zigzag qui sur- 
monte la figure 103. 

stations et rétrogradations. — En suivant la marche appa- 
rente de la planète dans son épicycloïde **, on voit aisément que 
de p en p' cette marche est rétrograde ; que la planète devient 
stationnaire enp', parce que l'élément de sa triajectoire appa- 
rente est alors dirigé vers l'observateur idéalement placé en S ; 
qu'après la station enp\ sa marche devient directe jusqu'en p"; 



* C'est une courbe de ce genre que la Lune parcourt effectivement dans 
l'espace, en vertu de son double mouvement de translation autour de la 
Terre et autour du Soleil. Mais, dans l'épicycloYde lunaire, les boucles de la 
figure 103 sont remplacées par de simples points de rebroussement. 

** Pour cela, il faut dessiner soi-même, comme sur la figure 103, i« l'orbite 
de la Terre et Torbite réelle de la planète ; 2" les positions de la planète et 
de la Terre à diverses époques, dans le courant d'une année; puis transporter 
parallèlement à eux-mêmes , au centre du Soleil , les rayons visuels tirés de 
la Terre à la planète. Leurs extrémités seront alors des points de l'orbite 
apparente. 
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là se produit une nouvelle station apparente, suivie d'une nou- 
velle rétrogradation, et ainsi de suite, indéfiniment. D'après ce 
qui a été dit sur le mouvement apparent d'un point fixe, on 
comprend que celui d'une planète doit paraître rétrograde, 
quand elle est en opposition , et direct vers la conjonction. 
Comme les arcs décrits d'un mouvement direct l'emportent en 
étendue sur les arcs de rétrogradation, la planète finit toujours 
par achever le tour entier du ciel et par retenir à son point de 
départ. 

Tout ce que nous venons de déduire a priori de pures consi- 
dérations géométriques, se retrouve de point en point dans les 
apparences que les planètes présentent. En déterminant, jour 
par jour, à l'aide des instruments méridiens, les ascensions 
droites et les déclinaisons des planètes, puis en marquant leurs 
positions successives sur un globe céleste, on trouve que leur 
trajectoire apparente se compose effectivement d'une série de 
festoni^ ou de zigzags compliqués, où la planète a été suc^ 
cessivement directe vers la conjonction, puis stationnaire , 
puis rétrograde en opposition, etc.... Ces mouvements com- 
pliqués ont fait le désespoir des anciens astronomes qui ne 
savaient guère les concilier avec l'immobilité de la Terre. Et 
pourtant « il s'est trouvé , dit Sénèque , des philosophes qui 
« leur disaient : vous vous trompez en croyant qu'il y ait des 
« astres qui rétrogradent et s'arrêtent ; cette bizarrerie ne peut 
« avoir lieu dans les corps célestes ; ils vont du côté où ils ont 
« été lancés ; ils ne suspendent jamais leur cours; ils ne chan- 
« gent jamais le sens de leur marche. C'est le Soleil qui est la 
« cause de l'illusion, car leurs orbes ou leurs cercles sont placés 
<' de manière à nous tromper dans certains temps, ainsi qu'on 
« croit souvent voir immobile un vaisseau qui vogue pourtant 
« à pleines voiles *. » C'est précisément l'explication que nous 
venons de donner avec plus de détails. 



Quœsu nat., llb. YII, cap. xxv et xxvi. 
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GHAPITRE IL 

OKBiTfiS BBS PLÀNÈTBS; RÉYOLtJTIONS STlfODIQUBd Et 6II^ÉJ(ÂLiâ I>Éà 
PLàltiTES; LEURS BI8TANGBS àXJ SOLSIL.-^I'àRALLAXÈ DÙ i^OLfilL. 

ùthUé9 dM pÎAnètèié. — Toute cette ûppatenlé càttiplicéiioû 
disparaîtrait si l'observateur était placé au centre des tiiou- 
vements planétaires, c'est-à-dire sur le SoleiL Alors il verrait 
chaque planète circuler autour de lui , toujours datis le même 
sens , de même que nous voyons la Lune parcourir autour de 
nous son orbite réelle sans jamais rétl-ograder. Il rapporterait 
les positions successives de chaque platiète à un plan fixé, tel 
que Fécliptiqué ; il en déterminerait de jour en jour la longi- 
tude et la latitude MHocentriques (vues du centre du Soleil); 
puis , en procédant comme nous avons fait pour le Soleil et la 
Lune, il déterminerait Forbite de chaque planète, la forme et la 
situation de son ellipse. Mais l'observateur placée sur la Terré 
ne peut mesurer ces coordonnées hélioccntriques ; il ne mesuré 
que des ascensions droites et des déclinaisons, et, par suite, des 
longitudes et des latitudes géocèntriquéi (faj^pdrtées au centré 
de la Terre)* Il s'agit de comprendre comment les astfofldmes 
ont pu passer, pour ainsi dire, de la Terre sur le Soleil, et ré* 
duire au centre du Soleil des directions observées sur la Terre. 
Ce simple énoncé suffit pour faire pressentir l'analogie du pro* 
blême ainsi posé avec celui que nous avons traité si souvent 
sous le nom de parallaxe, lorsqu'il s'agissait de réduire au cen- 
tre de la Terre des directions observées de la surfacei 

Révolution sidérale d^une planète^ — D'abord il est dcUX pO' 

sitions où l'observateur terrestre voit une planète quelconque 
dans la même direction que s'il était sur le Soteil, à savoir, l'op^ 
position et la conjonction. Quand une planète est en conjonc- 
tion , sa longitude géocentrique et sa longitude héliocentrique 
sont les mêmes ; elles diffèrent juste de 18Ô<' quand la planète 
est en opposition. On peut donc déterminer, de la Terre, la 
durée de la révolution d'une planète autour du Soleil ; il suffit 
pour cela d'observer les oppositions successives de cette pla- 
nète, jusqu'à ce qu'elle soit revenue à la même étoile. L'in- 
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lér^lé de ces detix Mouf s est la durée de lâ rétolution àl- 
dératé , car Fobser?ateur placé sur la Terre et l'observateur 
placé sur le Soleil auraient vu, tous deux, la planète revenir 
au cercle de latitude qui passe par Fétoîle prise pour point de 
repère. 

HéTttlttiidii synttdiqtte d'uiie planète. — ' Il n'est même pas 
nécessaire de guetter ainsi les époques où la planète se trouve 
à la fois en opposition avec le Soleil et dans la direction d'une 
certaine étoile ; il est beaucoup plus simple de déterminer Fin- 
tervalle de temps qui sépare deux oppositions consécutives, 
c'est-à-dire la durée de la révolution synodique. On en déduit 
ensuite , comme nous avons fait pour la Lune , la durée de la 
révolution sidérale. C'est encore le problème des rencontres 
succeésives des aiguilles d'une montre que nous retrouvons 
ici. Soient T et T' les périodes sidérales de la Terre et de la pla- 
nète : leurs vitesses angulaires seront -=-=¥ et-^=V\ et 
l'on aura, pour l'intervalle S de deux rencontres successives, 

S=TT — 77, ou 



Y yy ^" y/ y» > 

suivant que la planète est plus loin ou plus proche du Soleil 
que la Terre. Réciproquement, lorsque l'observation aura 
fourni la durée S de la révolution synodique, on déduira V 

de la relation S«^^^ et de V on tirera T' par la formule 

V'=-?p-. C'est ainsi que les anciens ont pu déterminer fort 

exactement les révolutions sidérales des planètes visibles à Fœil 
nu (voy. le Tableau des Éléments du système solaire). 

BiAMaces des planéCefli att Soleil. ^^ Les anciens 116 les Ont 

jamais connues, même par à peu près. Us présumaient que lei 
plamètes les plus lente^s étaient les plus éloignées de la Terre 
immobile, et voilà tout. Mais lorsque Copernic eut adopté le 
système des Pythagoriciens, ce grand homme y découvrit aus- 
sitôt le moyen de déterminer les distaïices des planètes au So- 
leil , par une espèce de triangulation dont l'orbite terrestre lui 
fournissait la base. Soient TT' (flg. 105) l'orbite de la Terre et 
PF celle d'une planète dont il s'agit de déterminer la distance 
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SP OU SP' au Soleil. Supposons que la planète ait été observée 
à deux époques rapprochées, une première fois dans la direc- 
tion TP, lorsqu'elle était en opposition avec le Soleil, la se- 
conde fois dans la direction T'P'. 

Menons la ligne SP' ; la résolution du triangle PT'S donne- 
rait évidemment la distance cherchée SP'. Dans ce triangle, on 
connaît la base ST' : c'est la distance du Soleil à la Terre. On 
connaît aussi les angles à la base , car l'angle P'T'S est Técarte- ' 
ment angulaire , toujours mesurable , de la planète au Soleil ; 
quant à l'angle T'SF = T'ST— P'SP, on le calcule comme il 
suit. 

La durée de la révolution de la Terre et celle de la planète 
ayant été précédemment déterminées , on en déduit leurs vi- 
tesses angulaires, et par suite les deux angles T'ST et P'SP 
qu'elles ont décrits autour du Soleil dans l'intervalle des obser- 
vations ; leur différence donne le deuxième angle à la base du 
triangle qu'il s'agit de résoudre. Ensuite on a évidemment 

SP' R' sinr 



Sr"~R~~sinP' 



où P' = 180«— r— T'SP'. 



Ce procédé est tout à fait identique à celui dont nous avons fait 
usage (p. 158) pour déterminer la parallaxe et la distance des 
astres au centre de la Terre. La seule différence consiste en ceci : 
dans un cas , on prend pour base ST' = R ou le rayon de l'orbite 
terrestre ; dans l'autre cas , la base est le rayon jéquatorial de 
la Terjpc. Mais cette seconde base de 6377 kilomètres, nécessai- 
rement fort petite par rapport aux distances qui nous séparent 
des autres planètes, ne donnerait presque jamais que des 
triangles désavantageux , tandis que la base fournie par l'orbite 
terrestre est 24068 fois plus grande. 

C'est par là surtout que l'astronomie des modernes diflFère de 
la science des anciens. Quand on suppose la Terre inunobile , 
les astronomes ne peuvent se donner une base qu'en marchant 
sur le globe terrestre ; tout ce qu'ils peuvent faire , c'est de se 
poster aux deux extrémités d'un diamètre de la Terre. Mais 
quand on admet le mouvement annuel de la Terre , il suffit 
d'attendre six mois pour se trouver alternativement aux deux 
extrémités d'un diamètre de l'orbite; au lieu d'un déplace- 
ment et d'une base de 13 mille kilomètres au maximum, on 
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opère sur une base de 307 millions de kilomètres. Que Ton 
juge , d'après cela , du degré de précision auquel on peut at- 
teindre par de semblables triangulations basées sur le diamètre 
même de notre orbite. 

Voilà comment Kepler a déterminé la forme des orbites pla- 
nétaires ; c'est par une sorte de géodésie céleste qu'il a pu me- 
surer la distance de Mars au Soleil en dilTérents points de son 
orbite , étudier la forme de sa trajectoire et démontrer qu'elle 
est une ellipse dont le Soleil occupe le foyer. 

En comparant les distances des planètes au Soleil , mesurées 
par ces procédés , Kepler a découvert sa troisième loi : les carrés 
des temps des révolutions de deux planètes quelconques sont 
entre eux comme les cubes de leurs moyennes distances au 
Soleil. Par exemple, on a (p. 349) 1 et 1,52369 pour les dis- 
tances moyennes de la Terre et de Mars au Soleil ; 36ôJ,256 et 
686^,980 pour durées de leurs révolutions sidérales; si la troi- 
sième loi de Kepler est vraie , il faut que 

365,256^ _ 686, 980« . 
P 1 ,52369' ' 

le premier membre est égal à 133412, et le second à 1334l3« 
Pour Uranus , le rapport analogue est 

30686,821» _ 
19,18239^ "^^^**^- 

En fait , ce rapport est donc sensiblement le même pour 
toutes les planètes. 

Lorsque Copernic et Kepler déterminèrent ainsi les distances 
des planètes au Soleil , à l'aide de triangulations appuyées sur 
le diamètre ou le rayon de Torbite terrestre , ils prenaient ce 
rayon pour unité de longueur, mais ils n'auraient pu en assi- 
gner la valeur en toises ou en lieues , car la parallaxe du Soleil, 
et par conséquent sa distance ST' (fig. 105), n'étaient pas en- 
core connues. Ce n'était donc pas la longueur absolue du rayon 
vecteur de chaque planète qu'ils obtenaient, mais seulement le 
rapport de ce rayon vecteur avec celui de la Terre : la résolu- 
tion du triangle ST'P', où les angles seuls étaient connus , ne 
pouvait donner que le rapport des côtés SP', ST'. Toute l'astro- 
nomie a été faite ainsi , jusqu'au milieu du dernier siècle , sans 
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qtié Vdii sAt t)réci9ément ce que yalàil en tdseà OU ^ lieiiéâ 
rtlnlté linéaire à l'aide de laquelle (m etprïmaîf èû ïldtnbreâ léi 
distances muttielles dès astres. Le système ëtitier des planètes 
(p. 349) et les Tables de leurs mouvemeiits étaient, sons leé 
yeux des astronomes , comine iltie earte géographique très-pré- 
cise , très-bien exécutée , où Ton peut mesurer les angles et les 
rapports des distances , mais dont on ignorerait entièrement 
Téchelle. Que fallait-il donc faire pour déterminer cette échelle, 
pour exprimer en toises toutes les distances dont les rap- 
ports seuls étaient confitts? Il suffisait d'en toiser une, et 
comme les régions de l'espace né sont pas toutes également 
accessibles, il fallait choisir , entre toutes, la distance plus 
courte ) la plus facile à mesurer avec exacMtude. C'est ce 
que fit notre grand astronome La Caille : il choisit la dis^^ 
tance de la Terre à Mars , une des dettx planètes qui s'ap^ 
prochent le plus de la Terre à certaihed époques parfaitement 
connues. 

La Caille, au Cap de Bonne-Espérance, et Lalande, à 
Berlin, profitèrent d'une de ces époques favorables où la 
distance de Mars est aussi petite que possible , et ils la toisè- 
rent à l'aide d'Une base terrestre (la distance du Cap à Berlin)^ 
dont ils connaissaient la longueur. Or les Tables astronomie 
ques donnaient avec exactitude , pour l'époque de ces obser- 
vations, la distance 1 de Mars à la Terre, exprimée en parties 

A 
du rayon R de l'orbite terrestre , c'est-à-dire le rapport g. 

La longueur absolue de 1 étant mesurée , celle de R s'en dé^ 
duisit immédiatement, de môme qtie les autres dimensions de 
notre monde solaire* Dès que R se trouve exprimé en toises, on 

en déduit la parallaxe du Soleil, ou l'angle 8^57 dont k est le 

sinus , car le rayon r du globe terrestre est lui-même parfai- 
tement connu. 

On voit par quels moyens détournés on est parvenu à con- 
naître enfin la distance ou la parallaxe du Soleil. S'il eût fallu 
la mesi^rer directement, on eût échoué sans aucun doute « 
^arce que cette distance est trop grande pour une base ter^ 
restre , parce que le triangle déterminateur eût été par trop 
déêimmiag&uw. En opérant , à Faide de k même base , sur ta 



plus courte distance de Mar» à la Tetre^ la triitogdMioit détail 
réussir beaucoup mieux. 

Vénus aussi passe très-près de la Téhré ; la âiestdre de àa dis- 
tance peut donner les mêmes résultats : bous Terrons bientôt 
comment eUe a été obtèmie^ 



CHAPITRE m. 

TABLEAU étltJRAL tlÙ MONl^ SOLAIRE; ZONE iODIACAL^ ; ^LANÈTtiS 
INTÉftâûIlSS IT PLANitES CttÉRtEUREâ A t'ÔRBltE tt LA TERRE; 

PHASES i)És fiminê. 

La §gure 1t donne une idée générale du monde solaire quant 
au nombre des orbites , à leur distribution dans l'espace , et 
aux mondes partiels formés par les satellites de plusieurs pla<^ 
nèteg. 

Les anciens ne connaissaient que les cinq planètes tisîbles à 
l'œil nu : Mercure, Vénus, Mars, Jupiter et Saturne; la Terre 
dont Torbite est placée enire celles de Vénus et de Mars, et la 
Lune , satellite de la Terre. On a vu dans une note de la page 227 
les signes ou symboles que les anciens leur avaient assignés. 
Depuis l'invention des lunettes et des télescopes, on a décou- 
vert successivement les quatre satellites de Jupiter, les huit sa- 
tellites de Saturne et Fanneau dont cette planète est entourée, 
Uranus et ses six satellites , Neptune et son satellite , enfin 
vingt-neuf très-petiles planètes qui circulent entre Forbite de 
Mars et celle de Jupiter. 

Ainsi le monde solaire contient aujourd'hui , outre le So- 
leil, 37 planètes et 21 satellites, y compris Fanneau de Saturne. 

Pour être en état d'assigner la position qu'une planète doit 
occuper à un instant donné , dans le monde solaire , et , par 
suite , la direction où elle sera vue de la Terre , il faut con- 
naître les éléments de Forbite qu'elle décrit autour du Soleil , 
à savoir : 

l'' L'inclinaison du plan de Forbite sur Fécliptique ; 
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2^ La longitude du nœud ascendant; 

3" Le demi-grand axe de l'ellipse * ; 

4'» L'excentricité de Tellipse ** ; 

ô*» La longitude du périhélie; 

6' La longitude de la planète à une époque donnée. 

La durée de la révolution sidérale étant connue , on peut en 
déduire le demi-grand axe par la troisième loi de Kepler, ou 
réciproquement ; c'est pourquoi elle n'a pas été comprise parmi 
les 6 éléments précédents où figure déjà le demi-grand axe. 
Enfin , pour tenir compte des attractions mutuelles des planètes, 
il faut connaître un 7* élément, la masse de chacune d'elles, 
ou du moins les rapports de ces masses à celle du Soleil. 

Les tableaux suivants contiennent, pour chacun de ces astres, 
les éléments les plus intéressants. 



"^ Ou distance moyenne de la planète au Soleil* Celle de la Terre est prise 
pour unité* 

** C'est le rapport entre la distance qui sépare le foyer du centre et le 
demi-grand axe* 
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Planètes» 



NOMS. 



Mercure 

Vénus 

La Terre 

Mars 

Petites planètes. 

Jupiter 

Saturne 

Uranus 

Neptune 



«s 

H 
25 

(A 



2 
Ô 

cT 



Ô 
Y 



slvOLOTION SIDStALB 



B 



^ 



•Ô g 

s 



2 



42 

29 

84 

165 



en jours 
moyens. 



87^,969 
224 ,701 
365 ,256 
686,980 



4332 ,585 
10759,220 



DISTANCE 

moyenne 

au 

Soleil, 

0,38710 
0,72333 
1 ,00000 
1,52369 



5,20277 
9,53885 



30686,821! 19,18239 
60127 i 30,04 



s g c 

as s '^ 

H 03 a> 

U 4 « 

" s 



0,20562 
0,00682 
0,01678 
0,09325 



0,04822 
0,05603 
0,04660 
0,009 



O 



S 



2i ci a* 



s «0 



•O 



70 0^13" 
3 23 31 
> » » 
1 51 6 



1 18 42 

2 29 30 

46 29 

1 47 



Petites planètes situées entre Mars et Jupiter, 



Flore 

Melpomène.... 

Victoria 

Ëuterpe 

Vesta 

Massilia 

Iris 

Métis 

Phocéa 

Hébé 

Fortuna 

Parthénope.... 

Thétis 

Amphitrite. . . . 

Astrée 

Irène 

Égérie 

Lutetia 

Thalie 

Eunomie 

Proserpine 

Junon 

Cérès 

Pallas 

Bellone 

Calliope 

Psyché 

Hygie 

Thémis 



3 


1193 


2,202 


0,157 


5^53' 


3 


1270 


2,296 


0,216 


10 11 




1303 


2,335 


0,218 


8 23 




1317 


2,348 


0,171 


1 36 




1326 


2,362 


0,089 


7 8 




1338 


2,376 


0,134 


41 




1346 


2,385 


0,232 


5 28 




1347 


2,387 


0,183 


5 36 




1350 


2,391 


0,246 


21 43 




1380 


2,425 


0,202 • 


14 47 




1397 


2,446 


0,156 


1 33 




1399 


2,448 


0,098 


4 37 




1442 


2,498 


0,137 


5 36 




1500 


2,564 


0,080 


6 6 




1511 


2,577 


0,189 


5 19 




1515 


2.582 


0,170 


9 6 




1516 


2,582 


0,086 


16 33 




1542 


2,612 


0,115 


3 5 




1571 


2,645... 


0,240 


10 13 




1576 


2,651 ... 


0,189 


11 44 




1578 


2,653 


0,086 


3 36 




1593 


2,669 


0,256 


13 3 


5 


1681 


2,767 


0,076 


10 37 


5 


1686 


2,723 


0,239 


34 37 


5 


1724 


2,814 


0,175 


10 5 


5 


1815 


2,912 


0,104 


13 45 


5 


1828 


2,926 


0,136 


3 4 


6 


2043 


3,151 


0,101 


3 47 


6 


2047 


3,160 


0,123 


50 



m 



Tj^hiàii mi iiiMBum ^ «i«Tiau mimM. 
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NOMS. 



Satal^ite 

de SlaJiUpe. 

la Terre. 



Satellites 

de 
Jupiter. 



Sajtellif^s 

de 
Satump. 



Satellite * 
d'Uranus. 



4« 

2* 
3* 



4.r 

2- 
3* 
4» 

V 



4« 

2- 

3* 

4« 

5« 

6- 



Satellite 

4e 
K^ptune. 



j 



4" 



DUBÉB 

de la 
révolation. 



27^32i66 



4^,7694 

i,5j»49 

7,4546 

46,6888 



0M943 
4,370 
4 ,i888 
2,^739 

45,d45 
32 ,945 
79 ,330 



5^,893 

8,707 

40 ,961 

43,456 

38 ,075 

407,694 



5J,880 



DISTANCE 

le rajon de la 
planète .étant |. 



Ç0,2729 



«,048$ 

45,3«0| 
2^^9983 



3,3Ç 

4,3p 

5,28 

6,82 

9,5^ 

?2,0p 

?7,7p 

p4^3p 



jl3.4? 
«7,0^ 
19,8^ 
22,7|5 
45,54 
94,04 



?,9 



Misse 

celle de la planète 
.étant 1. 



1 



0,04934 



0,000047 

0,000023 
0,000088 
0,000043 



^^^^^^p^ 



Il I 






^•mf 



* Les satellites d'Uranus ont été découverts par Hiersclf el ; le 2* et le 4^ oif t 
seuls été répbservé^ par d*au(res astronomes. 11^ ne peuy^t être yuf qu'aviDc 
l'aide des p|us puissants télescopes. 
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Zone zodiacale. — Sauf les petites planètes qui forment un 
groupe à part, toutes les autres ont des orbites très-peu incli- 
nées sur le plan de Técliptique. Si toutes ces faibles inclinai- 
sons étaient rigoureusement nulles, un œil placé n'importe où, 
dans le plan général de ces orbites, sur la Terre, par exemple, 
verrait les perspectives de ces orbites sur la sphère céleste 
coïncider avec le cercle de l'écliptique qui, lui-même, est la 
perspective de l'orbite de la Terre ; jamais les planètes ne s'é- 
carteraient de ce cercle qu'elles parcourraient en des temps 
différents et d'un mouvement tantôt direct, tantôt rétrograde. 
A cause de la légère inclinaison mutuelle des diverses or- 
bites, les mouvements apparents des planètes dessinent sur le 
ciel les courbes compliquées dont il a été question dans le'cha- 
pitre I (p. 340). Ces courbes s'écartent plus ou moins du cercle 
de l'écliptique qu'elles coupent chacune en deux pmnts diamé- 
tralement opposés, mais elles ne sortent jamais d'une zone 
très-étroite, large de 17° environ. Les anciens lui ont donné le 
nom de zodiaque^ parce que l'écliptique (ô CwStaxoç xuxXoç) en 
occupe le miUeu (p. 179). L'existence de cette zone tient à la 
faible inclinaison mutuelle des orbites planétaires, et aux 
grandes distances qui les' séparent. 

Planètes Intérieures. — On nomme ainsi Mercure et Vénus 
dont les orbites se trouvent comprises dans celles de la Terre. 
Les planètes qui circulent en dehors de notre orbite sont dites 
extérieures *. 

Évidemment les planètes intérieures ne peuvent être Vues 
à l'opposite du Soleil; jamais Mercure ni Vénus ne peuvent être 
en opposition, mais seulement en conjonction avec le Soleil. 
Les planètes extérieures se présentent sous ces deux aspects. 
Vénus (ou Mercure) est en conjonction lorsqu'elle se trouve sur 
la droite TS (fig. 104), qui joint le Soleil à la Terre, ou plutôt 
lorsque ces trois astres sont situés dans un même plan perpen- 
diculaire à l'écliptique; mais elle peut être en conjonction de 
deux manières, d'abord en V, entre la Terre et le Soleil, puis 
en Y" au delà du Soleil. Dans le premier cas, la conjonction 
est intérieure ; elle est dite extérieure dans le second cas. 



On dil aussi planètes inférieures et planètes supérieures. 
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Phases des plaaètes latérlenres. — - La distinction que nous 

venons de faire est essentielle. Les planètes intérieures nous 
présentent des phases complètement analogues à celles de la 
Lune, tandis que les planètes extérieures sont toujours jp/etne^ 
pour nous, sauf Mars, dont le disque parait un peu écbancré 
quand il est en quadrature. Il est inutile de répéter ici des ex* 
plications tout à fait semblables à celles que nous avons déjà 
données sur les pbases de la Lune ; il nous suffira de rappe-» 
1er que la partie obscure du disque d'une planète est le fu- 
seau compris entre le cercle d'illumination «' (fig. 104) et le 
cercle de visibilité rv' ; que le plan du premier étant perpendi- 
culaire à la ligne SV, et le plan du deuxième à la droite TV, 
leur angle, ouTangle du fuseau non éclairé vi' est égal à l'angle 
en V du triangle VST. Cet angle est de 180® vers la conjonc- 
tion intérieure; le fuseau obscur et tourné vers la Terre est 
alors lui-même de 180*, et Vénus est invisible comme la Lune 
quand elle est nouvelle. Vers la conjonction extérieure, Tan- 
gle SVT est nul ainsi que le fuseau obscur; alors le disque 
entier est visible comme la pleine Lune; mais la planète étant 
alors aussi éloignée que possible de la Terre, son diamètre ap- 
parent est le plus petit possible. Ce diamètre augmente à me- 
sure que l'astre se rapproche de nous , mais en même temps 
Fangle en V augmente ainsi que la partie invisible du disque. 
Digressions. — Lorsque Fangle en V est droit , la phase est 
analogue au premier ou dernier quartier de la Lune ; l'angle 
en T ou la distance angulaire VST de la planète au Soleil a at- 
teint son maximum. Cet angle porte le nom de digression orien- 
tale ou occidentale , suivant que la planète est vue de la Terre 
à.gauche ou à droite du Soleil. Il est facile de conclure de la 
figure et de ce qui a été dit sur les mouvements apparents, que 
la planète, vue du point T, doit paraître rétrograde vers la 
conjonction intérieure en V, jusqu'à ce qu'elle ait atteint sa 
digression occidentale en V ; là elle parait stationnaire pendant 
quelque temps, parce que son mouvement est dirigé vers le 
spectateur. Ensuite son mouvement angulaire devient direct, 
la planète se rapproche du Soleil , passe derrière lui , un peu 
au-dessus ou au-dessous suivant l'inclinaison de son orbite, et 
atteint sa digression orientale. Là, nouvelle station, suivie d'un 
mouvement rétrograde d'abord très-lent, puis par degrés plus 
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rapide, jusqu'à la conjonction intérieure en V. La Terre ne 
reste point immobile en T, comme l'indique la figure , mais 
pour se rendre compte des phases» on peut négliger son mou* 
Ycment. 

PliMes ém plaaMM eiit^rteiiMs. — La seule planète exté- 
rieure qui ait des phases sensibles est Mars ; les autres sont trop 
éloignées de la Terre pour que leur disque nous paraisse ja* 
mais échancré. Soit M (flg. 104) une planète extérieure ; Tangle 
en M du triangle STM est égal à l'angle du fuseau non éclairé 
sur l'hémisphère qui nous regarde. Cet angle M est nécessaire- 
ment aigu dans toutes les positions de la planète M par rapport 
à la Terre et au Soleil ; son maximum a lieu quand la planète 

est en quadrature* et alors on a sinM=:^j^=: le rapport du 

rayon vecteur de la Terre à celui de la planète extérieure. En 
prenant ces rapports dans la table des éléments du système 
solaire, on trouve que l'arc du fuseioi non édatré, c'est-ànlire 
récbancrure du disque au moment de la quadratui^e, est 

Pour Mars , 4V 

Pour Jupiter,, , f . . 11^ 
Pour Saturne. . . . , 9*. 

Comme l'arc du fuseau non éclairé se projette orthographi- 
quement sur le bord du disque de la planète, réchancrure se 
réduit à 0,123 du diamètre total pour Mars, à 0,010 pour Ju- 
piter, et à 0,006 pour Saturne. Ainsi, même à Tépoque de la 
quadrature, la portion non éclairée du disque de Jupiter ou de 
Saturne est insensible ; mais, pour Mars, cette partie non éclai- 
rée forme le huitième du diamètre apparent. Vers les quadra- 
tures. Mars ressemble donc, quant à la phase, à la Lune quatre , 
jours avant ou après Topposition, lorsqu'elle n'est pas tout à 
fait pleine. 

* H n'y a que les planèten «xtériturts, «m la Urne, qui puissenl être «i 
quadrature. 
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CHAPITRE IV^ 

lf(»t06RA^9IS9 PLAfftTAIIBS. -^ MfiHC^EB 8T VlwUS; PASSAQ»» M 
VÉNUÇ SV% ïiB SQIMIU — 1IAR«. — IPPITBJI, -- SATÏLLITgS B9 

^ppitbr; yhess» pe u it^uMiiRB, — annuau b» sahibni, — 

Plfuitéte* luiéviepres i llereiir« et Ténus. '^ Mercure est 

rarement risible à Toeil nu, parce que ses digressioni ou ses 
jiw grandes distances angulaires au Soleil ne dépassent jamais 
iSS' Téclat du Soleil toujours Toisin empêche de le distiller 
autrement qu'avec des lunettes un peu puissantes; on le voit 
rarement à Fœil nu. Au reste , ses phases sont les mêmes que 
eelles de Vémis. Mercure est trop loin de la Terre pour qu'on 
ait pu distinguer bien nettement les particularités de sa surface; 
on croit qu'il a une atmosphère, des montagnes, etc.*., mais on 
oonnait parfaitement les lois de ses mouvements. 

Tout le monde connaît la planète Vénus sous le nom d'étoile 
du soir ou d'étoile du matin. A la fin de mai 1854, époque 
de la digression occidentale, elle se lèvera deux heures avant 
le Soleil, dans nos climats; elle est alors étoile du matin (le 
Lucifer des anciens). En décembre , elle se trouvera en con- 
jonction extérieure avec le Soleil, Bientôt après, elle reparaîtra 
comme étoile du soir ( Vesper)^ et se couchera après le Soleil 
pendant une partie de Tannée suivante. Son éclat est tel , 
qu'on la voit quelquefois à l'œil nu et en plein jour (c^est ce 
qui arrive très-fréquemment sous le beau ciel de notre Algé- 
rie). La figure 109 représente les principales phases de Vénus. 
Ses digressions ne dépassent point 48®. 

Passage de Vénus sur le Soleil. — A l'époque OÙ VénUS est 

en conjonction intérieure, elle peut produire une espèce d'é- 
clipse annulaire, ou plutôt nous cacher une petite portion cir- 
culaire du Soleil. Mais il ne suffit pas que la planète soit en 
conjonction; il faut encore (comme pour les éclipses produites 
par la Lune) que l'astre çoit très-près du plan de l'écliptique et 
par conséquent de l'un de ses nœuds. Alors la planète apparaît 
sur le disque du Soleil, comme une tache noire parfaitement 
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ronde *, qu'il est impossible de confondre avec les taches pro- 
pres du Soleil. Celles-ci sont ordinairement entourées d'une 
pénombre ; leurs contours Irès-irréguliers se rétrécissent dans 
un sens, par un effet de projection orthographique (p. 107), 
quand les taches se rapprochent des bords du Soleil; enfin elles 
mettent 14 jours à aller d'un bord à l'autre, de l'est à l'ouest. 
Vénus, au contraire, traverse le disque entier du Soleil en 6 
ou 6 heures (aussi de l'est à l'ouest, parce que son mouvement 
apparent est alors rétrograde) ; elle va , avec la même vitesse, 
d'un bout à l'autre de la corde qu'elle décrit sur le Soleil ; son 
disque noir est parfaitement rond, sans pénombre, et conserve 
la même forme sur les bords comme au milieu du Soleil. Il en 
est de même de Mercure, quand il passe sur le Soleil; mais le 
diamètre du disque de Vénus est alors 5 fois plus grand ** que 
celui de Mercure. 

Ces passages se reproduisent périodiquement comme les 
éclipses de Soleil par la Lune ; on en calcule la période par des 
procédés analogues à ceux de la page 284. Les passages de 
Vénus sont beaucoup plus rares que ceux de Mercure. Les 
deux derniers ont eu lieu en 1761 et en 1769; les deux passages 
prochains auront lieu en 1874 et en 1882. 

Nous avons vu (p. 346 et 347) que la parallaxe du Soleil et les 
dimensions absolues du monde solaire pouvaient être détermi- 
nées avantageusement par la mesure de la parallaxe de Mars 
ou de Vénus, lorsque ces deux planètes sont le plus près pos- 
sible de la Terre. A ce titre, toutes les conjonctions intérieures 
de Vénus seraient des instants favorables *** ; mais, par des cir- 
constances particulières dont nous ne saurions donner ici une 
idée**** complète, les conjonctions où Vénus se projette sur le 



* L'aplatissement de Vénus, de Mercure ou de Mars est insensible; ces pla- 
nètes tournent sur leur axe en 24 lieures environ, comme la Terre; Tapla- 
lissement de notre globe , vu de la même distance , ne paraîtrait pas davan- 
tage. 

** V environ , ^ du diamètre du Soleil. 

*** Comme toutes les oppositions de Mars. 

**** Supposez que les observateurs, placés aux deux extrémités de la base 
terrestre sur laquelle s'appuie le triangle parallaclique, prennent, au même 
instant physique , des empreintes daguerriennes du disque solaire , pendant 
un passage de Vénus. En comparant ces empreintes, on les trouvera identi- 



! 



MERCURE ET YÉNUS. 357 

Soleil sont, entre toutes, les plus avantageuses pour la précis 
sion des mesures. Ce sont les passages célèbres de 1761 et sur- 
tout de 1769 qu'on a utilisés pour déterminer la parallaxe de 
Vénus par des observations faites sur le disque même du So- 
. leil. L'abbé Chappe alla se placer en Californie, le père Hell à 
l'extrémité nord de la Laponie, le célèbre navigateur Cook à 
Taîli. Le fruit de ces travaux simultanés fut la parallaxe de 
Vénus et par suite celle du Soleil. 

Mars"^. — Cette planète est beaucoup plus petite que la 
Terre. Vue à l'œil nu , elle paraît une belle étoile rougeâtre 
(Vénus a une lumière blanche d'un éclat bien supérieur à celui 
de Mars). A l'aide d'une bonne lunette , on distingue parfaite- 
ment sur son disque (fi g. 110) certains détails qui offrent une 
ressemblance frappante avec ceux que la Terre offrirait à un 
observateur placé sur une planète voisine. La couleur prédo- 
minante est le rouge; il y a aussi des espaces plus foncés, 
d'une couleur verdâtre , qui conservent toujours les mêmes 
contours. L'aspect général est celui d'une petite mappemonde 
dont on aurait colorié les continents en rouge et les mers en 
brun verdâtre. Mais cette planète a des analogies bien plus pro- 
fondes avec la Terre. Elle tourne en 24 heures environ autour 

w 

d'un axe qui fait un angle de 61^ 12' avec le plan de l'orbite ; 
son équateur est donc incliné de 28* 48' sur le plan de cette 
orbite qu'on peut appeler l'écliptique de Mars. Or Téquateur 
terrestre fait à peu près le même angle avec notre écliptique , 



ques quant aux taches du Soleil , sauf un déplacement des taches "^ peine 
sensible causé par la petite parallaxe du Soleil; mais comme Vénus est 
alors située beaucoup plus près de nous, son disque rond et noir se sera 
projeté en des points bien différents du disque solaire. La différence des po- 
sitions de Vénus , sur les deux empreintes photographiques, donnera l'effet 
ou Tangle parallactique dont nous venons de parler. Si on joint par des 
droites, sur une figure, les centres de Vénus et du Soleil aux deux ex^ 
trémités de la hase , on s'assurera aisément que Tangle ainsi obtenu est la 
parallaxe de Vénus moins la parallaxe du Soleil; on en déduit la seconde par 
le calcul. On verra aussi pourquoi les passages de Mercure ne peuvent servir 
au même usage : la parallaxe de Mercure moins la parallaxe du Soleil est 
une quantité angulaire trop petite pour pouvoir être mesurée avec la pré- 
cision requise. 

* C'est en étudiant l'orbite très-elUptique de cette planète que Kepler dé- 
couvrit ses deux premières lois. 
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et Ton Sait (p. 251) que cet âûgle datise et règle les alternatives 
des saisons sur la Terre. Les saisons doivent donc suivre sur 
Mars une marche tout à fait analogue , seulement leur durée 
est plus longue , parce que Tannée de Mars est presque double 
de la nôtre (Ô87 Jours au lieu de 365). En suivant cette analogie, 
on verra que Mars doit avoir ses régions polaires ou glaciales^ 
et que ses deux hémisphères se présentent alternativement au 
Soleil, absolument comme les hémisphères terrestres vers le 
solstice d'été et lé solstice d'hiver (fig* 72 et 73). Si donc Mars a 
une atmosphère et des mers^ il s'y passera des phénomènes mé^ 
téorologiques semblables à ceux qu'amène chez nous la succes" 
sion de Thiver et de Tété* Or, sur notre hémisphère boréal, une 
partie de l'Amérique du Nord ^ de TEurope et de l'Asie res- 
tent couvertes de neige en hiver ; ces neiges fondent au prin-^ 
temps. Pendant notre hiver, Thémisphère austral jouit de la 
chaleur de Tété et se trouve exempt de neiges ; il s'en recouvre 
à son tour six mois après nous. Mars présente des phénomènes 
identiques. A certaines époques , on voit les régions boréales 
briller d'une éclatante lumière blanche (âg. 110) tandis que 
le pôle opposé a la nuance sombré et rouge&tre des régions 
équatoriales. Lorsque cette figure fut dessinée , Thiver était 
loin d'être terminé pour l'hémisphère boréal de Mars; les 
neiges s'étendaient peu à peu et finirent par recouvrir une 
Eone encore plus grande ; puis , quand Tété vint , les neiges 
fondirent^ le pôle nord de Mars apparut entièrement dégarni 
de cette espèce de calotte brillante et blanche, et les neiges 
commencèrent à paraître vers le pôle inférieur * où l'hiver 
régnait. 

Jupiter. — C'est la plus grande planète de tout le système 
solaire. A l'œil nu, il semble une étoile un peu jaunâtre , très- 
brillante, moins brillante toutefois que Vénus. Vu à l'aide d'une 
lunette d'un pouvoir amplifiant ordinaire, il présente un disque 
un peu elliptique , sillonné par des bandes parallèles alternati- 
vement sombres et brillantes , dont on a tâché de donner mt 



* n ne faut pas prendre Ici 1« mot pôle au pied de la lettre ; il s'agit seu- 
lement des régions inférieures ou australes. Pendant rhiver austral de Mars, 
le pôle austral de Mars ne voit ni le Soleil , ni la terre ; U reste caché pour 
nous. 
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idée dans la figure 110; ces bandes sont parallMes à l'équateor 
de la planète. Jupiter est accompagné de quatre satellites qui 
86 meuTent autour de lui dans des orlntes presque circulaires, 
très-peu inclinées sur le plan où se meut la planète. La décou*- 
Tcrte de ce petit monde, yraie miniature du système solaire^ 
est un des premiers fruits de l'invention des lunettes ; elle a 
été faite presque simultanément , vers la fin de 1610, par Simon 
Marius en Allemagne et par Galilée à Florence , à une époque 
où le système de Copernic n'était encore adopté que par un 
très-petit nombre d'astronomes. Cette découverte fut décisive; 
il était impossible de n'être point frappé de l'analogie qui 
existe entre le monde de Jupiter et notre globe terrestre ac^ 
compagne de son satellite. Copernic lui-même n'eût pu désirer, 
pour ses idées , une confirmation plus éclatante et surtout {dus 
accessible à tous les esprits. Là, en eflTet, point d'hypothèses, 
point de raisonnements délicats mr des phénomènes qui se 
prêtent également bien à des explications diamétralement op* 
posées ; il suffit d'une lunette médiocre et de quelques jours 
d'attention pour reconnaître dans ce petit monde une image 
réduite du système solaire et en même temps une reproduction 
exacte , mais à grande échelle , du système secondaire formé 
par la Terre et la Lune. 

Considérons d'abord les seuls mouvements relatifs des satel- 
lites autour de la planète, puis le mouvement de translation 
générale qui entraine ce système entier autour du Soleil. Les 
analogies ressortiront en foule. 

D'abord les quatre lunes "^ de Jupiter circulait autour de lui; 
car on les voit passer en avant de la planète, traverser son 
disque de gauche à droite , le quitter, s'en écarter peu à peu 
jusqu'à une certaine distance qu'eUes ne dépassent jamais , 
puis revenir vers la planète qui les masque à nos yeux pen- 
dant un certain t^mps; bientôt elles reparaissent à gauche, 
s'écartent de nouveau de la planète et reviennent vers elle pour 
recommencer perpétuellement les mêmes excursions. CcMnme 
les orbites réelles sont peu inclinées sw l'écliptique , leurs per- 

* Un spectatear placé sur Jupiter verrait des phases à ces lunes $ placé sur ^ 

la Terre, beauomip phis près du Soleil que de Jupiter, il voit coostaaaeBt la 
face que chaque satellite tourne vers le Soleil. 
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ispectives sont pour nous des ellipses très-étroites , presque des 
lignes droites passant par le centre du disque. 11 est d'ailleurs 
facile de s'assurer qu'elles sont toutes parcourues en sens direct 
«l que les mouvements sont réglés , comme ceux des planètes 
par les trois lois de Kepler, Ainsi l'observation directe prouve 
que ces quatre lunes sont retenues par Tattraction de la pla- 
nète principale, attraction qui varie 'en raison inverse du carré 
de la distance au centre. L'intensité de la pesanteur à la sur- 
face même de Jupiter s'en déduit par des calculs semblaldes à 
ceux de la page 327 ; elle ferait parcourir à un corps tombant 
librement un espace de 12 mètres, dans la première seconde 
<ie sa chute *. 

Si nous considérons maintenant le monde de Jupiter comme 
un membre du système solaire , nous y trouverons une ana- 
logie non moins complète avec le monde plus petit formé par 
la Terre et son satellite. D'abord Jupiter tourne surjui-même 
comme la Terre, et même avec une vitesse bien plus grande. En 
«ffet, il se forme quelquefois, dans les bandes grisâtres qui sil- 
lonnent le disque de cette planète , des taches brunes assez irré- 
guUères dont l'origine n'est pas connue , et en suivant ces taches 
(voyez ce qui a été dit sur la rotation du Soleil) , on a constaté 
que la rotation s'effectue en moins de dix heures , autour d'un 
axe à peu près perpendiculaire au plan de l'orbite. La tendance 
centrifuge qui en résulte est considérable; elle a dû déterminer, 
dès l'origine, une forme aplatie aux pôles et renflée à l'équa- 
teur, beaucoup plus prononcée que celle de la Terre. Le disque 
de Jupiter est effectivement une ellipse dont les deux axes sont 

dans le rapport de 15 à 16; l'aplatissement f — îfi~" ==îfi) ^^' 

donc 19 fois plus prononcé que celui du sphéroïde terrestre. 

Les lunes de Jupiter produisent des éclipses semblables aux 
nôtres. Tantôt un satellite passe entré la planète et le Soleil; 
alors on voit son ombre traverser le disque sous forme d'une 
petite tache parfaitement ronde et noire. Tantôt il pénètre et 
disparait quelque temps dans le cône d'ombre que Jupiter pro- 



* On a trouvé ainsi que la masse de Jupiter égale 342 fois celle de la Terre, 
ou à j^ de ceUe du Soleil. On peut déterminer de ia même manière la masse 
de toute planète accompagnée de satellites. 
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jette à Popposite du Soleil. Tous ces phénomènes que nous 
voyons si distinctement dans le système de Jupiter, le petit 
monde terrestre nous les présenterait également, si nous étions 
placés sur Ténorme planète. 

Éclipses des satellites de Jupiter. — Yoyez la page 295 , OÙ 

il a été déjà question de ces phénomènes «t de leur utilité 
pour la détermination des longitudes terrestres. Leur fréquence 
les rend précieuses sous ce rapport; il y a 300 ou 400 éclipses 
de satellites par an ; mais il s'en faut qu'elles soient toutes ob- 
servables. Dans la figure 111, T représente la Terre, S le Soleil, 
J Jupiter avec son cône d'ombre et l'orbite d'un satellite. 
Quand Jupiter est en opposition (S, T, J) il nous masque son 
cône d'ombre; par conséquent point d'éclipsés visibles pour 
nous, à cette époque. Mais quand la Terre se trouve eh T', le 
cône d'ombre est en partie sous nos yeux ; nous voyons les sa- 
tellites y pénétrer en s'éclipsant graduellement, disparaître 
pendant tout le temps qu'ils emploient à le traverser, puis en 
sortir quelque temps après et reprendre graduellement leur 
lumière. Les deux premiers satellites sont trop proches de la 
planète pour qu'on en puisse observer à la fois l'immersion et 
Témersion. D'ordinaire une seule de ces deux phases est visible 
pour nous ; l'autre s'accomplit derrière le disque. Vers l'époque 
de la conjonction (T'", S, J); Jupiter se trouve dans la partie 
du ciel que le Soleil éclaire ; il est alors entièrement effacé par 
ses rayons et les éclipses de satellites sont inobservables pen- 
dant plusieurs mois. 

Vitesse de la lumière. — Lorsqu'on assiste à l'émersion d'un 
satellite de Jupiter, il faut distinguer entre l'instant où le phé- 
nomène serait vu de cette planète et celui où il devient visible 
pour nous. Ces deux moments différeront, si la lumière du 
satellite ne franchit pas instantanément la distance qui nous 
en sépare; à moins que la vitesse de propagation de la lumière 
ne soit infinie , il devra , en effet , s'écouler un intervalle quel- 
conque entre la réapparition réelle du satellite et l'instant où 
l'arrivée du premier rayon viendra nous l'annoncer*. C'est 



* Ce que nous venons de dire de l'émersion d'un satellite, a lieu également 
pour son immersion dans le cône d'ombre; à cet instant, le satellite disparaît, 
puisqu'il cesse de recevoir et de réfléchir la lumière du Soleil ; mais il ne 
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ainsi qu*un son produit à 337 mètres de distance nous parvient 
une seconde après llnstant de sa production. Plus la distance 
qui nous sépare de Jupiter sera grande , et plus la lumière 
mettra de temps à la parcourir , plus le retard sera considé- 
rable. Or cette distance varie entre des limites fort étendues; 
car Jupiter étant en J , la Terre étant en T ou en V, les dis- 
tances TJ et T*J diffèrent évidemment de tout un diamètre de 
l'orbite terrestre ; le retard en question sera donc plus grand 
en T*' qu'en T de tout le temps que la lumière emploie à 
parcourir l'excédant de distance TT* ou 307 millions de kilo- 
mètres. 

Or, quand la révolution synodique d*un satellite est connue, 
il est aisé d'en prédire les éclipses ; il suffit pour cela d'en ob- 
server une à une époque qjielconque 6 , et d'ajouter ensuite à 
la date 6 la période synodique et ses multiples successifs. Afin 
de fixer les idées , supposons que l'éclipsé dont la date est 6 ait 
été observée lorsque la Terre était en T et Jupiter en oppo* 
sîtion; s'il s'agit du quatrième satellite dont la révolution 
synodique est de 16^,753, l'éclipsé suivante aura lieu à la date 
6 -f. 16^,753 ; la troisième à la date ô + 33^,506 et ainsi de suite. 
Pendant ce temps , la Terre avance dans son orbite , elle s'éloi- 
gne de plus en plus de Jupiter dont le mouvement est beau- 
coup plus lent ; l'espace que la lumière doit parcourir pour 
nous atteindre va en augmentant. Il en résulte que les éclipses 
observées cessent de s'accorder avec le calcul où l'on n'a point 
tenu compte du temps dont la lumière a besoin pour franchir 
les intervalles croissants JT, jr, JT", JT* ; elles retardent donc 
de plus en plus jusqu'au moment de la conjonction. Alors la 
Terre étant en T*', le retard des éclipses observées '^ sur les éclipses 
calculées atteint son maximum et monte à ie*3(?= 096*. C'est, 
comme on l'a vu , le temps que la lumière met à parcourir le 



cesse d'être visible peur neus qu'an moment oà son dernier rayon noos ar- 
rive. Les deux phases de l'éettçse sulNiBeni dooe le même retard, quand eUai 
sont vues de la Terre. 

* En réalité les éclipses ne sont pas observables vers la conjonction , l 
ea«sa de la proximité du Soleil $ c'est donc des retarda eorreapondaols aux 
éeUpaae yuei de T, V, T et Bon de T* «{«e l'oa déduit la viteise de la lu* 
Mière. 
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diamètre TT de Torbitê terrestre ou 807 millions de kilomètreSr 

La vîtesse de la lumière est donc de — jr^r^ — -=5 308 000 kilo- 

yw 

mètres par seconde environ, en supposant que son mouvement 

de propagation soit uniforme. 

C'est ainsi que Rœmer découvrit à Paris, en 1675 , la vitesse 
de la lumière. Il fallait opérer sur les énormes distances qui 
séparent les planètes , pour rendre sensibles les retards causés 
par une propagation si rapide ; évidemment les distances ter- 
restres eussent été insuffisantes *, puisque la lumière irait d'un 
bout à l'autre de la Terre en moins de ^ de seconde. 

A»e»*tt4»ii. ^ Puisque la lumière parcourt en 498 secondes 
le rayon de Torbite terrestre que les astronomes ont coutume 
de prendre pour unité de longueur, elle franchira une distance 
quelconque A , exprimée à l'aide de cette unité , en un temps 
égal à A X 498'. Tout phénomène céleste qui se produit à la 
distance A , ne sera visible pour nous que A x 498' après sa 
production. Aucun astre en mouvement, situé à la distance A, 
ne nous parait donc , à un instant donné, en son lieu véritable, 
mais bien dans celui qu'il occupait A x 498' auparavant. La 
différence entre sa position réelle et la position apparente se 
nomme aberration. 

Mais il ne faudrait pas conclure de là qu'au moment où un 
astre , placé à la distance A , parait sur l'horizon , il y a déjà 
A X 498' qtf il est levé en réalité ; car le lever et le coucher des 
astres ne sont point dus à des mouvements réels de ces astres ; 
ce ne sont point des phénomènes qui se passent dans le ciel 
à ta distance a ; c'est seulement l'horizon de notre station, qui, 
par l'effet du mouvement de rotation de la Terre , vient se pla^ 
cer dans la direction actuelle de leurs rayons. 

Saturae. — Planète presque aussi grande , mais beaucoup 
moins brillante que Jupiter; sa lumière est terne et comme 
plombée ; elle tourne en 10 heures autour d'un axe incliné de 
74^ sur le plan de l'orbite , avec lequel son équateur fait par 
conséquent un atigle de 26^. Son aplatissement de -;\;. est en 



* Cependant un habile physicien, M. Fizeau , est parvenu dans ces derniers 
temps à mettre en évidence et même à mesurer la vitesse de la lumièrt en 
opérant sur imt bas« terrtslrt de <|uelqii« icilomèlrw. 
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rapport avec la rapidité de sa rotation diurne. Saturne est sil- 
lonné , comme Jupiter^ de bandes alternativement sombres et 
lumineuses parallèles à son équafeur. Selon quelques astro- 
nomes, ces bandes seraient produites par les vents alises 
qu'une rotation diurne très-rapide doit faire régner dans les 
atmosphères de ces planètes. Hais les vents alises ne dépendent 
pas seulement de la rotation ; ils dépendent aussi de l'action 
calorifique du Soleil qui dilate les masses d'air équatoriales, et 
en détermine l'ascension <p. 136). Or, à la distance de Jupiter 
ou de Saturne, la chaleur solaire a vingt-cinq fois ou cent fois 
moins d'intensité que pour la Terre (p. 351); les phénomènes 
dont il s'agit doivent donc se produire sur ces grandes planètes 
avec une énergie bien moindre , toutes choses égales d'ailleurs. 
En outre , les taches persistantes * qui se forment quelquefois 
au milieu des bandes n'ont rien de commun avec des forma- 
tions passagères de nuages. D'ailleurs Mars qui présente bien 
plus d'analogie avec la Terre , qui tourne en 24 heures comme 
elle , et reçoit du Soleil une chaleur presque aussi intense , ne 
présente pas la moindre apparence de bandes parallèles à 
l'équateur, quoique des alises régnent probablement dans son 
atmosphère. 

Quand il s'agit de Géométrie ou de Mécanique céleste , il est 
permis de poursuivre les analogies jusque dans les moindres dé- 
tails ; mais , plus nous pénétrons par l'observation seule dans les 
profondeurs du système solaire, plus il est nécessaire de prémunir 
le lecteur contre l'abus des inductions analogiques en fait de con- 
stitution et de particularités physiques des astres. Sous ce dernier 
rapport , il existe même une différence bien tranchée entre les 
planètes les plus voisines du Soleil (Mercure, Vénus, la Terre, 
Mars) et les grosses planètes beaucoup plus éloignées, telles 
que Jupiter, Saturne, Uranus, Neptune. Les premières sont 
excessivement compactes, jusque dans leurs couches exté- 
rieures dont la densité est double ou triple de celle de l'eau. 
Au contraire , la densité moyenne des planètes du second 
groupe est extrêmement faible ; et comme le degré de leur 
aplatissement indique que la densité doit aller en diminuant 
du centre à la surface , il en résulte que les matériaux qui con- 

* Cassioi et Maraldi en ont observé une qui a duré cinquante ans. 
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stituent les couches superficielles ne sont guère plus compactes 
que du bois blanc ou même du liège. Quelle idée pourrions- 
nous donc nous former de la répartition des mers et des conti- 
nents sur ces globes étranges? La théorie montre que l'équi- 
libre des mers ne saurait être stable sur une planète dont la 
densité moyenne serait inférieure à celle de Teau : Saturne est 
dans ce cas. En fait, rien ne ressemble moins à l'aspect général 
de la Terre ou de Mars que celui des grandes planètes aveô 
leurs divisions presque géométriques en bandes parallèles à 
leur équateur. , 

Anneau de Saturne. — Satume est entouré d'un anneau 
mince , plat, sans adhérence avec la planète , et incliné sur l'é- 
cliptique . Quand Galilée aperçut pour la première fois, à l'aide 
de ses faibles lunettes, ce singulier satellite, il crut que la 
planète était triple {Altissimum planetam tergeminum observavi). 
Ce fut une énigme pendant 40 ans : on voyait Saturne munj 
de deux anses, comme une bombe, mais diamétralement oppo« 
sées et de grandes dimensions. Ces anses variaient, s'ouvraient 
de plus en plus, se rétrécissaient ensuite et disparaissaient tous 
les 15 ans pendant quelques mois. Enfin Huyghens eut l'idée 
de suivre sur le disque de la planète la continuation très-mar^ 
quée d'une des branches de l'anneau, et parvint ainsi à déchif- 
frer l'énigme de ces apparences qu'un observateur prévenu 
s'explique aujourd'hui du premier coup d'oeil (fig. 110). 

Voici les dimensions de la planète et de l'anneau : 

Rayon équatorial de Saturne.. . . 64000 kilomètres. 

Rayon intérieur de l'anneau 94000 — 

Rayon extérieur de l'anneau .... 142000 — 

Épaisseur de l'anneau inconnue. 

On suppose que l'anneau n'a pas 120 kilomètres d'épaisseur. 

Ces dimensions s'obtiennent aisément : on mesure d'abord 
les diamètres angulaires; puis, comme on connaît très-bien la 
distance de Saturne, on en déduit la longueur absolue des 
objets qui , placés à cette distance , soutendent les angles ob- 
servés. 

* Annulo cingitur^ disait Huyghens, tenui^ piano, nusquam cohxrente, ad 
eclipticam inclinato. 
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L'ano^au n'est pas simple » mais composé de plusieurs an* 
neaux contentriques (de deux au moins ), qui se trouvent 
presque exactement dans le même plan. Il est opaque ^ car il 
porte ombre sur la planète. Probablement il est formé de 
matière fluide (liquide ou gazeuse) et non solide y car on voit 
les deux anneaux priocipaux se subdiviser de temps en temps 
en plusieurs anneaux secondaires , complètement détachés et 
séparés les uns des autres par des intervalles obscurs. Récem- 
ment, on a découvert un troisième anneau intérieur, grisâtre, 
très-faiblement lumineux, qui ne s'est formé sans doute qu'aux 
dépens de la matière fluide des anneaux préexistants. De tels 
phénomènes ne pourraient guère se produire dans un anneau 
solide. En recherchant, par l'analyse, les conditions auxquelles 
doit satisfaire un pareil échafaudage pour se maintenir contre 
toutes les causes de destruction , Laplace a trouvé que les 
anneaux devaient être animés d'un mouvement de rotation 
dans leur propre plan, rotation dont )a durée serait égale à 
h révolution d'un satellite placé dans la n^ême région. L'ob« 
servation a confirmé ce résultat ; à Taide de petites irrégula-* 
rites que de puissants télescopes permettent de distinguer sur 
les anneaux , on a constaté qu'ils tournent autour de leur 
centre commun en 10 heures i environ. C'est cette vitesse de 
rotation qui les conserve ; sans elle , la matière dont ils sont 
composés céderait h l'attraction de Saturne et toml)erait sur la 
planète. 

Sous le rapport physique, il n'y a guère d'analogie entre 
notre système terrestre et les singuliers satellites annulaires 
de Saturne ; mais sous le rapport mécanique ou géométrique , 
il en est autrement; tout ce que nous avons dit du parallélisme 
constant de l'axe et de Féquateur terrestre , à propos des sai- 
sons , se trouve réalisé sous nos yeux dans le transport de Tan- 
peau qui circule avec sa planète autour du Soleil , sans cesser 
d'être parallèle h lui -même.. Cet anneau nous indique à chaque 
instant la position de Féquateur de Saturne "^^ à peu près comme 
les cercles en bpis qu'on place autour jdes globes célestes pour 
en désigner Féquateur. La figmre 112, où Saturne et son an- 
neau sont représentés dans quatre positions principales, devra 

* Le plan de Tanneau coïncide avec le plan de l'équatewr ilf la planHi- 
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être rapprochée par le lecteur de la figure 72 relative au 
globe terrestre. Aux équinoxes de Saturne, le plan de Tanneau 
prolongé passe par le Soleil ; l'anneau n'est éclairé que par la 
tranche , et, comme il est d'une minceur extrême , il devient 
invisible pour nous. On parvient cependant à le distinguer 
avec de très - puissants télescopes; il est alors réduit à un 
trait lumineux qui dépasse le disque de la planète. De réqui*< 
noxe au solstice suivant, pendant 7 ans { (la durée de la ré-> 
volution est de 29 ans), Vanneau parait sous forme d'une 
ellipse qui s'élargit de plus en plus ; au solstice même , le petit 
axe de cette ellipse atteint son maximum et devient égal à la 
moitié environ du grand axe. La dernière disparition de 
l'anneau a eu lieu en 1848 ; elle se reproduira 15 ans plus tard. 
En 1855, la perspective elliptique de l'anneau aura sa plus 
grande largeur. Les trois petits dessins placés au-dessous de 
la figure 112 représentent Saturne à ces époques principales* 
Pour étudier les détails de ces phénomènes sur la figure 112, 
il ne feut pas perdre de vue que le rayon de Torbite terrestre 
est bien plus petit que la distance de Saturne au Soleil , eu 
sorte que les apparences sont à peu près les mêmes pour le 
point T et le point S. Ajoutons seulement que l'anneau devient 
invisible, non - seulement quand son plan passe exactement 
par le centre du Soleil , mais encore lorsqu'il passe entre le 
Soleil et la Terre. Dans ce dernier cas , on aperçoit non plus 
l'anneau, mais l'ombre qu'il porte sur le corps de la planète. 
Ces phénomènes curieux de disparition et de réapparition al- 
ternatives se reproduisent plusieurs fois pour nous vers les 
équinoxes de Saturne, 

L'astronomie rooderpe, bien loin de se heurter à chaque 
pas , comme la science ancienne, contre des impossibilités nou- 
velles, ne rencontre dans l'étude du ciel que des vérifications 
frappantes. Tous les phénomènes, toutes les découvertes vien- 
nent se plier sans effort à une seule et même conception géné- 
rale sur le système du monde, tandis que les anciens se voyaient 
forcés, pow chaque apparence nouvelle, d'imaginer une hypo^ 
thèie de plus. 

Quant aux huit satellites de Saturne , nous ne pourrions que 
répéter ici ce qui a été dit déjà sur ceux de Jupiter. Comme ils 
ils ne sout guère visibles sans de puissantes lunettes , leurs 
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éclipses n'offrent pas d'intérêt au point de vue des appli* 
cations. 

Vraniis. — Vue à l'œil nu, cette planète a l'aspect d'une pe- 
tite étoile de sixième grandeur. Elle a été découverte, en 1781, 
par W. Herschel qui s'occupait alors d'une révision du ciel 
dans laquelle les étoiles étaient soumises à un examen minu- 
tieux '^j à Taide d'un télescope assez puissant. Uranus lui 
apparut alors avec un disque rond, bien terminé, d'un éclat 
uniforme et un peu terne (fig. 110), qu'il était impossible de 
confondre avec le disque factice que les meilleurs instru- 
ments d'optique donnent aux étoiles. Bientôt Herschel vit cet 
astre se déplacer peu à peu au milieu des étoiles voisines : 
c'était donc une planète dont le faible éclat avait échappé 
jusque-là aux astronomes. Son orbite fut calculée, son dia- 
mètre mesuré, ses satellites découverts; la théorie entière de 
la nouvelle planète fut complétée bien avant qu'elle eût achevé 
sa révolution. 

Si on ne tenait compte que de l'action centrale du Soleil, il 
suffirait de déterminer les éléments de Tellipse parcourue par 
une planète, pour être en état de calculer, à l'avance, la position 
qu'elle doit occuper dans le ciel à une date quelconque. Mais 
les attractions exercées par les autres planètes sont loin d'être 
négligeables , elles influent sur sa marche et la font dévier à 
chaque instant de l'orbite assignée par les lois de Kepler. Ces 
effets se nomment perturbations; ils dépendent à la fois de la 
masse de l'astre perturbateur et de sa distance à la planète 
troublée. 

Quand on a tenu compte des perturbations introduites dans 
les mouvements d'une planète quelconque par tous les autres 
corps secondaires de notre système **, le calcul doit s'accorder 

* n s'agissait de rechercher des étoiles doubles. 

** Les étoiles n'entrent point ici en ligne de compte , à cause de leur im- 
mense éloignement; les astronomes calculent toujours comme si elles n'exis- 
taient pas. Quand bien même leurs attractions ne seraient pas absolument 
nulles, du moins elles s'exerceraient également sur toutes les parties du 
monde solaire , qui n'est qu'un point dans Tespace en comparaison des dis- 
tances où se trouvent les étoiles. Les attractions stellaires ne pourraient donc 
troubler les mouvements intérieurs de notre système , mais seulement lui 
imprimer un simple mouvement général de translation auquel toutes les 
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avec robservation, la planète doit occuper à chaque instant le 
lieu que la théorie lui assigne dans le ciel. S*il en est autre- 
ment, il faut en conclure qu'il s'est glissé quelque erreur dans 
les calculs , ou bien que toutes les planètes dont l'influence 
perturbatrice est sensible n'ont pas été considérées. Ce cas 
s'est présenté pour Uranus. La théorie de cette planète était en 
désaccord croissant avec les observations et, pendant plus de 
vingt années, les prévisions des astronomes, toujours si sûres 
quand il s'agissait des autres planètes , se trouvaient cette fois 
continuellement démenties par les faits. 

Neptune. — M. Le Verrier se chargea de résoudre raltema- 
tive posée par cet échec inattendu. Après avoir démontré, de 
manière à ne laisser place à aucun doute, que la marche 
d'Uranus resterait inexplicable tant qu'on se bornerait à con- 
sidérer les actions perturbatrices des planètes connues, le 
géomètre français entreprit de déterminer la position et même 
la masse de la planète inconnue dont son analyse venait de 
rendre Texislence irrécusable. Ce problème si nouveau dans la 
science a été résolu : le 31 août 1846 , M. Le Verrier annonça 
aux astronomes que la planète perturbatrice devait être située 
par 326^32' de longitude. Quelques jours après, cette annonce 
hardie parvint à M. Galle , astronome distingué de Berlin ; 
M. Galle dirigea sa lunette vers le point indiqué : la planète se 
trouvait dans le champ étroit du télescope ! C'était , pour la 
science, un triomphe, et pour la France, une gloire de plus. 

Région des petites planètes. — Depuis le commencement 
de ce siècle , les astronomes ont découvert un grand nombre 
de très-petites planètes télescopiques (invisibles à l'œil nu), 
qui circulent entre les orbites de Mars et de Jupiter. Elles sont 
toutes beaucoup plus petites que les moindres satellites des 
planètes principales. Leurs orbites étant fortement inclinées , 
en général, sur le plan de l'écliptique , les petites planètes ne 
restent pas toutes dans les anciennes Umites de la zone zodia- 
cale où s'exécutent les mouvements apparents des grandes 



parties prendraient une égale part. Or ce sont les mouvements intérieurs ou 
relatifs qui seuls nous intéressent ; nous n'avons point à nous préoccuper du 
mouvement absolu qui peut emporter dans l'espace le Soleil avec tout sou 
cortège de planètes. 

COSMOGRAPmE. 24 
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planètes. D'autre part leurs ellipse» sont tr^s-eicceiitriqQdSi 
enfin leurs imperceptibles dimensions, leur aceumulâtioB dans 
un espace resserré, tandis que les orbites des grandes planètes 
s(mt séparées par des intervalles considérables , tout semhl6 
faire de ces petits astres un groupe à part dans le monde so- 
laire ; groupe dont le nombre s*accroît rapidement , grâce aux 
persévérantes recherches de quelques astronomes distingués. 
Au point de vue cosmograpbique , le plus grand intérêt qu'ils 
nous présentent jusqu'ici , e'est la variété qu'ils jettent dans 
notre système solaire où nous voyons les corps les plus diffé- 
rents en grandeur, en masse , en constitution physique , obéir 
toujours aux mômes lois mécaniques. Pour rendre compte de 
cette singulière agglomération de petits astres au milieu de 
notre système, un célèbre astronome allemand, le docteur 
Olbers , auquel on doit la découverte de Pallas et de Vesta» 
avait imaginé qu'une planète semblable h tous les grands corps 
du monde solaire , circulant comme eux dans une orbite peu 
inclinée sur le plan de Fécliptique, avait pu se briser par l'efiiet 
de forces explosives soudainement développées dans s^ masse, 
et produire , par ses fragments , toutes ces petites planètes que 
nous connaissons , et d'autres encore qu'il nous resta à décou^ 
vrir (voy. les notes placées à la fin de cet ouvrage, p. 403). 



CHAPITRE V^ 

LES comètes; leurs ORBITBS; leur aspect SV LEU^ QC^SOflTUnON 

PHYSIQUE. — COKÈTIS PÂRI(M)tQUES. 

Ce qui constitue le mopde du Soleil , ce qui en forme la 
partie essentielle et permanente , ce sont les planètes et leurs 
satellites qui circulent, dans un ordre déterminé et stable, au- 
tour de l'astre centrai, un ne peut affirmer que ce monde soit 
connu dans toute son étendue et dans tous ses détails ; mais 
s'il reste encore des planètes à découvrir, on est désormais en 
droit d'affirmer qu'elles ne peuvent se trouver qu'aux Umiles 
extrêmes de ce monde (comme Neptune), à moins que leurs 



ooMÈns. 371 

masses ne soient d'nne petitesse excessive ( comme les petites 
planètes). En effet, les Tables des mouvements planétaires, 
que les astronomes ont calculées en tenant compte des actions 
mutuelles de tous les corps connus, s'accordent avec les obser* 
vations , les dernières discordances de quelque gravité ayant 
disparu depuis la brillante découverte de Neptune. L'accord 
désormais établi entre les prévisions théoriques et les faits 
prouve bien que les planètes encore inconnues sont incapables 
d'exercer une influence bien sensible : elle sont, ou trop loin, 
ou trop petites. 

Cependant on voit assez souvent apparaître dans le système 
solaire des astres nouveaux d'un volume énorme, d'un aspect 
étrange , qui s'approchent du Soleil en décrivant des orbites 
très-allongées, s'en éloignent ensuite de plus en plus et dispa» 
raissent presque tous à nos yeux pour ne plus revenir. Ce sont 
les comètes; leur origine et leur nature sont inconnues; elles 
semblent venir en étrangères visiter un moment notre monde 
et former ainsi l'unique part que l'astronomie moderne ait 
laissée à l'imprévu. Ce que l'on sait des comètes se réduit à 
peu près à ceci : la matière dont elles se composent obéit aux 
lois de la mécanique , comme celle de tous les corps de no- 
tre système; leurs molécules attirent et sont attirées; mais 
leur masse est trop faible, malgré l'énorme volume qu'elles 
nous présentent souvent, pour exercer une influence sensible 
sur les mouvonents des planètes dont elles s'approchent le 
plus. 

Orbites deîi eomëtes. — Des trois loîs de Kepler, on déduit , 
oomme nous avons vu (p. 143), que les planètes sont soUicitées 
par l'attraction solaire avec une énergie inversement propor- 
tionnelle au carré de la distance. Réciproquement , lorsqu'on 
recherche par l'analyse les lois du mouvement d'un corps 
animé d'une vitesse initiale quelconque , et soumis en même 
temps à l'attraction du Soleil , on retrouve les lois de Kepler, 
mais sous une fcarme un peu plus générale. L'orbite décrite 
par le mobile n'est pas nécessaireioent une ellipse ; c'est une 
section conique dont le Soleil occupe un foyer *. Or les sections 

* La nature de la section conique est déterminée par le raf^f^^rl entre ta 
vitesse initiale et l'intensité d» ralUraelioo solaire* 
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du cône comprennent Fellipse et Thyperbole ; puis, comme cas 
particuliers, le cercle et la parabole *, 

Quelle que soit la section conique parcourue par un astre 
qui apparaît dans le système solaire , toujours le Soleil en oc- 
cupe un foyer et les aires décrites par le rayou vecteur croissent 
proportionnellement au temps. Mais il y a une différence es- 
sentielle entre les orbites fermées et celles dont les branches 
vont à rinfini, comme la parabole ou l'hyperbole. Le mouve- 
ment est révolutif dans le cercle et dans l'ellipSe ; il ne peut 
l'être dans les courbes à branches infinies. Tout astre qui dé- 
crit soit une parabole, soit une hyperbole, s'approche une 
seule fois du Soleil , et s'en éloigne ensuite de plus en plus 
sans jamais revenir, car la branche qu'il parcourt en s'éloi- 
gnant ne va rejoindre nulle part la branche par laquelle il 
s'est approché. 

Les orbites des comètes ne se déterminent pas autrement que 
celles de planètes; la nature de la section conique peut être 
différente , mais non celle des procédés d'observation ou de 
calcul. On commence par observer, à diverses époque», la po- 
sition que l'astre occupe sur le ciel, et pour cela on en mesure, 
à l'aide des instruments méridiens ** , l'ascension droite et la 
déclinaison. Notez que ces mesures n'apprennent rien sur la 
distance de l'astre; elles se réduisent à indiquer la position, 
par rapport à l'équateur ou à l'écliptique , du rayon visuel di- 
rigé de l'observateur à l'astre. Les données du problème sont 
donc celles-ci : aux dates t, t\ f,... la comète se trouvait quel- 
que part sur certaines lignes droites T, T', T*'.... (fig. 108) dont 
les positions dans l'espace sont connues. On sait de plus que la 
comète parcourt , suivant les lois de Kepler, une section coni- 
que quelconque doiit le plan passe par le centre du Soleil. La 
solution dn problème consistera donc à mener, par le centre 



* Si le grand axe d'une ellipse reste constant, tandis que les deux foyers 
se rapprochent, l'ellipse s'arrondit et dégénère finalement en un cercle 
quand les foyers se trouvent réunis au centre. Si, au contraire, la distance 
d'un des foyers au sommet voisin reste constante , tandis que Tautre foyer 
s'éloigue de plus eu plus, l'ellipse s'allonge et tend à dégénérer en une para- 
bole, courbe dont les branches ne se rejoignent pas, ou, si l'on veut, ne se 
rejoignent qu'à l'infini. 

** Ou plutôt de l'équatorial. ( iV^oto de la page 43.) 
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du Soleil, un plan qui coupe ces droites T, T', T".... en des 
points tels qu'on puisse y adapter une section conique ayant 
son foyer au centre du Soleil. Et comme les aires des secteurs 
compris entre ces points doivent être proportionnelles aux 
temps écoulés, c'est-à-dire à t'—t, f—f,... il se trouve que 
trois observations de la comète suffisent ordinairement pour 
déterminer tous les éléments de l'orbite. 

Les orbites des planètes sont des ellipses peu excentriques , 
presque des cercles; aussi avons-nous pu les considérer comme 
des cercles dans une première approximation (p. 181 ). Celles 
des comètes sont des ellipses ou des hyperboles très-excentri- 
ques, presque des paraboles*, et cette dernière courbe étant, 
comme le cercle, beaucoup plus simple que Tellipse, on trouve 
aussi beaucoup plus commode , pour le calcul , de supposer 
provisoirement que les comètes décrivent des paraboles dont 
le Soleil occupe le foyer. Presque toujours cette première ap- 
proximation suffit , parce que les comètes n'étant plus visibles 
à de grandes distances du Soleil, la portion de la trajectoire 
elliptique ou hyperbolique qu'elles décrivent sous nos yeux est 
peu étendue et se confond sensiblement avec un arc de parabole. 

Dans ce cas, les six éléments de l'orbite (p. 347) se réduisent 
à cinq : 

1° V inclinaison du plan de l'orbite sur Técliptique; 

2*» La direction de Fintersection de ces plans, c'est-à-dire de 
la ligne des nœuds (longitude du nœud ascendant) ; 

3'' La direction de l'axe de la parabole, ou la position de son 
sommet (longitude du périhélie); 

4° La distance du sonunet de la parabole à son foyer (dis^ 
tance périhélie); 

5° L'époque où la comète a passé par le sonunet de la para- 
bole (époque du passage au périhélie). 

Il faut de plus indiquer le sens (direct ou rétrograde) dans 
lequel la comète a parcouru son orbite. Une des différences 



* Quoique des orbites hyperboliques soient théoriquement possibles, on n'a 
vu encore aucune comète parcourir une hyperbole bien caractérisée. La plu- 
part des orbites comélaires sont des ellipses ou des hyperboles si allongées , 
si excentriques, qu'on peut les prendre sans inconvénient les unes et les 
autres pour de simples paraboles. 



374 ORBITES DES COMÈTES. 

l6S plus frappantes qu'on puisse si^aler entre les planètes et 
les comètes, c'est que les premières sont toutes directes, tandis 
que sur 200 comètes connues, il y en a près de la moitié dont 
le mouvement est rétrograde. 

Asj^eet âes comètes. — Les comètes sont loin d'avoir une 
forme géométrique et invariable comme les planètes ou les sa* 
tellites. Quand elles sont encore très-éloignées du Soleil, elles ne 
présentent qu'une vague nébulosité , ronde ou ovale (flg. 107), 
dont le faible éclat diminue plus ou moins rapidement du mi* 
lieu vers les bords. La partie centrale plus brillante porte le 
nom de myau; quand on l'examine avec une faible lunette, il 
donne en effet l'idée d'un corps solide et rond qui serait en- 
touré de la nébulosité comme d'une gigantesque atmosphère. 
Mais si on examine ces prétendus noyaux cométaires à l'aide 
de lunettes un peu fortes, toute apparence de corps solide s'éva* 
nouit; on n'y voit jamais qu'une nébulosité plus condensée, 
et par suite plus brillante que le reste. Cette apparence de 
noyau est d'ailleurs un indice certain que les molécules des 
comètes exercent une attraction mutuelle et tendent à se rap- 
procher, à former un corps un peu plus compact. La forme 
toujours globulaire des comètes trèséloignées confirme cette 
déduction. C'est en effet la forme vers laquelle doit tendre, eu 
général , un amas de molécules libres de cédet* à leurs attrac- 
tions mutuelles. Tant qu'une force étrangère ne vient pas trou- 
bler le jeu naturel des attractions intérieures, les diverses 
parties s'assemblent peu à peu , tout autour de leur commun 
centre de gravité, en couches concentriques plus ou moins 
homogènes dont la densité va en croissant vers le centre. 

Dans les comètes , la matière est disséminée à un point dont 
aucune substance terrestre ne peut nous donner l'idée. La plus 
légère fumée, le brouillard même , la brume légère qui vogue 
dans l'air par une belle journée d'automne, sont incompara- 
blement plus denses, car ils affaiblissent et éteignent toujours 
en partie les rayons de lumière qui les traversent; quelques 
centaines ou quelques milliers de mètres d'épaisseur transfor- 
meront toujours la moindre brume en un voile opaque. Mais 
les comètes, dont le volume énorme est bien plus comparable 
à celui du Soleil qu'à ceux des planètes, laissent passer la lu^ 
mière sans affaiblissement notable; on voit luire comme à ^o^ 
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diA£(ire dé petites Stoileâ à tt'aterd défi étiftlsseurs de piatièfe 
eométaire de plusieurs milliers de llêués. Si leg comètes étaient 
formées d'un ga2 très-trflnspat*ent, comme Tair qui entoure 
notre globe, on s'expliquerait, jusqu'à uti certain point, le 
peu d'obstacle qu'elles opposent à la transmission des raydtis 
lumineux ; mais alors il faudrait leur reconnaître un pouvoir 
réfringent quelconque , cdmtné à l'air et à toutes les atmo*- 
sphères formées de gaz ou de tapeurs; Or les comètes ne ré*- 
fractettt pas les rayons de lumière qui les traversent , même 
dans cette partie plus dense qu'on appelle noyau. On toit par là 
Combien peu les effets mécaniques du choc d'une comète con- 
tre la Terre sont à redouter; Id tnoindte toile d'araignée ôp^ 
poserait peut-être plus d'obstacle à une balle de fUsil; A quel 
état physique faut-il donc rapporter la macéré de ces astréi^ 
singuliers qui ne sont ni solides, ni liquides, ni même gaiseux? 
Nous rignorons complètement. 

Cependant les comètes ne sont pôitlt de purs fantômes ; elléft 
sont formées d'tiiie substance qui réfléchit la liimlère du Soleil 
et qui obéit aux lois de la mécanique comme toute autre ma- 
tière de notre système. Leur centre de masse OU de gravité^ 
auquel s'appliqueUt les lois de Kepler, est sans douté au mi- 
lieu du noyau, c'est-à-dire dans la partie la plus brillante; ifèêl 
aussi ce point que l'on ob^erte et dont on déterminé là ttà^ 
jectoire. 

A mesure qu'une Comète se rapproché dU Soleil, son éclat 
augmente; eil même temps sa forme primitive i^'altère. la tié^ 
bulosité s'alloAge de plus en plu^, dans le Sens du tetf on tes- 
teur, c'est-à-dire dé la droite menée du centre du Soleil âÛ 
noyau de la comète. C'est ainsi que la partie liquide dti globe 
terrestre s'allonge souS Tinfluence de l'attraction lunaire où 
solaire. Mais, à ls( différence des marées, qui se produisent en 
deux sens diamétralement opposés, l'allongement de la nébu- 
losité ne s'effectue, en géhéral, que dans la direction opposée 
au Soleil. Souvent cet allongement devient énorme : il se 
forme alors une qume (fig. 106) don! la longueur atteint deil 
proportions gigantesques. Les queues des comètes prennètîf 
les formes le» plus variées ; les unes sont droites, d'autres sont 
recourbées; les unes ont partout la même largeur, d'autres 
s'épanouissent en éventail. Des comètes ont eu pinsieùrs queuef 
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divergentes , partant du point où se trouve le noyau. On ne 
finirait pas de décrire toutes les variétés de forme que les co- 
mètes présentent dans leurs cours. Mais toutes ces queues ont 
ceci de commun : tant que la comète n'est pas trop allongée, 
elle offre Taspect d'un corps dont les parties sont plus ou moins 
solidaires entre elles; dès que la queue parait, cette solidarité 
est détruite; une partie de la nébulosité s'échappe ou s'écoule 
en fusant, pour ainsi dire, par le bout opposé au Soleil. Cette 
extrémité-là n'est jamais nettement terminée : elle s'efface 
peu à peu par dégradation insensible. L'autre bout, où le 
noyau se trouve enveloppé dans la nébulosité, porte le nom de 
tête de la comète. La tête est la partie la plus brillante ; elle a 
des contours moins vagues , et se dessine plus nettement sur 
le fond du ciel. 

Cependant ou voit quelquefois des comètes qui fusent par 
les deux bouts à la fois; la tête présente alors des aigrettes 
plus ou moins divergentes, assez semblables à la queue pro- 
prement dite. Les anciens donnaient à ces aigrettes le nom de 
barbe; ils appelaient chevelure la portion de nébulosité qui en- 
toure le noyau. 

La matière que les comètes disséminent ainsi par leurs 
queues, sur des espaces de 20, 30, 40 millions de lieues, cesse 
évidemment de faire corps avec elles, puisque la faible masse 
du noyau ne saurait exercer une attraction sensible à de telles 
distances. Mais cette matière ne reste point à vaguer au hasard 
dans les espaces célestes, comme feraient des grains de pous- 
sière voltigeant dans Tair. Loin de là : chaque molécule pour- 
suit isolément sa route, décrit sa parabole ou son ellipse par- 
ticulière , et va se perdre (pour nos yeux) dans l'immensité de 
l'espace, sans cesser un moment d'obéir aux lois de Kepler*. 

Après s'être approchées du Soleil , en parcourant une des 
branches CP (fig. 108) de leur trajectoire parabolique avec une 
rapidité croissante, les comètes s'éloignent avec une vitesse 
décroissante par l'autre branche PC. Alors des phénomènes 
analogues se produisent en ordre inverse, et même on di- 
rait que la chaleur solaire joue un rôle capital dans la forma- 

* La marche du noyau doit être altérée par cette incessante déperdition de 
waUère; mais c'est là une question encore peu étudiée. 
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tion des queues, car c'est ordinairement après leur passage 
au périhélie P que les comètes développent ces queues gigan- 
tesques qui causèrent autrefois tant d'épouvante. Hais, après 
comme avant le passage au périhélie , la queue est toujours à 
Fopposite du Soleil ; elle suit la comète quand celle-ci se meut 
vers le Soleil; elle précède la comète quand celle-ci s'é- 
loigne. 

L'éclat des comètes diminue rapidement à mesure qu'elles 
s'éloignent du Soleil. Bientôt elles deviennent invisibles à l'œil 
nu; puis elles disparaissent, même pour l'œil armé des plus 
puissants télescopes. 11 est peu d'exemples qu'une comète soit 
restée visible à la distance de Jupiter, dans des régions où les 
planètes brillent encore d'un vif éclat. C'est une preuve de plus 
de l'extrême rareté de la matière dont ces astres sont formés. 

Comètes périodiques. — Lorsque l'on calcule l'orbitc d'une 
comète en la supposant d'avance parabolique , on renonce évi- 
demment à connaître l'époque de son retour ; il ne s'agit alors 
que de déterminer le plan où elle se meut, sa plus courte dis- 
tance au Soleil (distance périhélie), en un mot, la portion de 
sa trajectoire qui est la plus voisine de nous. 

Si la comète revient, son orbite n'est point une parabole, 
mais une ellipse. Or ce n'est pas à l'aspect si variable d'une co- 
mète qu'il est possible de la reconnaître pour un astre déjà vu 
antérieurement; c'est par les éléments de l'orbite qu'elle dé- 
crit et le sens de son mouvement. En songeant à l'immensité 
de l'espace où les comètes se meuvent dans toutes les direc- 
tions possibles, on sentira combien il est peu probable que 
deux comètes différentes suivent précisément la même route 
en s'approchant du Soleil. Aussi , à chaque comète nouvelle, 
les astronomes s'erapressent-ils d'en calculer les éléments para- 
boliques et de les comparer à ceux des comètes antérieures. 
S'il s'en trouve une qui ait déjà parcouru la même ligne , il y 
a lieu de croire que les deux comètes sont un seul et même 
astre. L'intervalle de temps compris entre les deux apparitions 
donne la durée de sa révolution , ou du moins un multiple de 
cette durée (plusieurs retours de la comète vers le Soleil peu- 
vent avoir échappé aux observateurs) ; en ajoutant cette durée 
à la date du dernier retour de l'astre, on pourra annoncer, avec 
chance de succès, l'époque d'une apparition future. 
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Ofi terra, par l'extrait suivant du catalogue des eotnètal, 
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tialley (astronome anglais du xtif siècle) calctila, d'après les 
méthodes de Newton, les orbites d'un grand nombre de co- 
mètes dont oti atait conservé les observations; il fut frappé de 
l'analogie cfuî existait entre celles des comètes de 1681, de 1607 
et de 1682. L'interfalle de ces apparitions successites étéiat 
d'environ 76 ans, il se hasarda à prédire le retour de cette co^ 
mète pour la fin de l'année 1758, ou le commencement de l'an- 
née suiyante. L'étéfleraent a confirmé sa prédiction. 

Les comètes de 1826, 1832^ 1846 sont encore des apparition^ 
d'tm seul et même astre, dont la révolution autour du Soleil 
est beaucoup plus rapide*. L'orbite dé cette comète (décou- 
verte par le capitaine autrichien Biéla) perce le plan de réclip- 
ti^e très-^près de l'orbite terrestre, à peu ptès comme la para- 



* La durée de la rétohitioa est de 6 ans |. 
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bold de la iSgore 108* Si la Terre et la comité s'étaient ttouvéds 
au même mùtnent dans les points voisins de leurs orbites res^ 
pectiTeSy peut^^tre la nébulosité ou la queue auraient^ elles 
atteint notre globe ; mais , à l'époque où la comète dô Biéla 
traversait le plan de l'écliptique» en 1832, la Terre était bien 
éloignée du point où la collision aurait pu atoir lieu. Cette 
faible chance de rencontre a même disparu actuellement, parce 
que les perturbations produites par les planètes dans la marche 
de la comète, ont eu pour effet d'en déplacer l'orbite et de 
l'écarter de celle de la Terre. 

La comète de Biéla a présenté un singulier phénomène à son 
dernier retour en 1846. Elle s'était dédoublée pendant sa pé- 
riode d'invisibilité, en sorte qu'on revit deux comètes exacte-^ 
ment semblables, très-voisines Tune de l'autre, mais sans com* 
munication apparente; du reste, elles décrivaient à peu près 
l'orbito que les calculs des astronomes avaient assignée d'a-^ 
Tance à la comète de Biéla« L'une d'elles diminua peu à peu 
d'éclat , comme si sa matière était absorbée par l'autre. On ne 
sait à quelle cause attribuer ce dédoublement'^. 

Il 7 a encore une dizaine d'autres comètes périodiques, dont 
les retours s'effectuent à des intervalles de temps plus ou moins 
longs (la comète d'Encke revient tous les 3 ^ans). 

Importanee astromomlqlio des» emméietté — On VOit mainte* 

nant combien le monde deÉ comètes, si on peut se servir d'une 
telle expression, diffère profondément de celui des planètes. Les 
plans de leurs orbites ont toutes les inclinaisons possibles sur 
l'écliptique, de à 90^. Les mouvements sont directs ou rétro-* 
grades, indifféremment* Les ellipses cométaires les moins ex* 
centriques le sont encore au point qu'elles vont de l'orbite de 
Mars à celle de Jupiter, de Torbitu de Vénus à celle d'Uranus OU 

* Si Ton voulait I iouie tôtce hasarder dne conjecttire , on pourrait altri- 
baer te dédottblemani sans étemple à la refi«0Bir« de la comète de Biéla aved 
uoe dea nombreuses planètes qui circulent eatre Mars et Jupiter. Le passage 
d'un de ces très-petits aslres à travers la nébulosité y déterminerait peut-^ 
être quelque modification de ce genre. En fait, la comète de Biéla, qui passe 
si près de l'orbite de la Terre, vers le nœud descendant, s^en va traverser la 
région des petites planètes vers le nœud opposé de son orbite. Au retour 
suivant de cette comète (en lS52), cet étrange phénomène a persisté, mais 
les astronomes n'en ont point encore trouvé l'explication. 
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de Neptune, etc.... Aussi le monde des comètes ne participe-l-il 
en rien à la merveilleuses stabilité du système solaire. Une des 
conditions principales de cette stabilité est précisément la cir- 
cularité approximative et le grand écartement mutuel des or- 
bites; il en résulte, en effet, que les planètes restant toujours 
très-éloignées Tune de l'autre, leurs attractions mutuelles sont 
toujours très-faibles, et se compensent d'ailleurs en partie. Mais 
les comètes, qui traversent comme au hasard le système solaire, 
peuvent passer près d'une grosse planète et éprouver alors dans 
leur marche des perturbations considérables, à ce point qu'une 
orbite, primitivement parabolique, sera transformée en une 
courte ellipse ou vice versa. Or l'observation fait connaître ces 
dérangements ; ils sont proportionnels à la masse de la planète 
perturbatrice ; ils peuvent done, en certains cas, faire connaître 
cette masse avec plus d'exactitude que les faibles perturbations 
produites par celte planète sur une autre planète. C'est ainsi 
que la masse de Mercure a été déduite des dérangements qu'il 
cause dans la marche de la comète périodique d'Encke. Autre- 
fois les comètes passaient, dans l'imagination des peuples, pour 
les avant-coureurs de quelques grands désastres ; elles annon- 
çaient, croyait-on , la peste, la guerre, la famine ou la mort des 
rois*; aujourd'hui elles servent à faire connaître la masse de 
quelques planètes dépourvues de satellites. 

Mais si elles éprouvent des perturbations considérables quand 
elles viennent à passer près d'une grosse planète, la réciproque 
n'est pas vraie : jamais planète n'a subi d'altération sensible 
dans sa marche par suite du vqisinage d'une comète ; d'où il 
suit que les masses des comètes observées jusqu'ici sont exces- 
sivement faibles, et que les astronomes ont raison de n'en tenir 
nul compte dans leurs calculs. 

Absence de milieu résistant dans les espaces célestes. — Les 

comètes nous donnent la démonstration la plus décisive de ce 
point capital (p. 130). La résistance qu'un mobile éprouve, de la 
part d'un milieu matériel, altère d'autant plus sa marche que 
la densité du mobile est plufe faible. Si un milieu quelconque 
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remplissait Fespace , ce serait surtout sur les comètes , dont la 
masse si faible occupe un si grand volume , que son influence 
se ferait sentir. Elles traversent l'espace en tous sens, avec 
toutes les vitesses imaginables, depuis quelques mètres par 
seconde, jusqu'à 40, 80, 160, 200 kilomètres par seconde ; elles 
parcourent toutes les régions, depuis la surface môme du Soleil 
dont quelques comètes se sont approchées au point de la raser 
presque*, jusqu'aux confins de monde planétaire et au delà: 
or, partout elles se meuvent comme si l'espace était vide'**. 



* La comète de 1843 a eu 0»0062 pour distance périhélie (tableau de la 
page 360) : l'unité étant ici la distance de la Terre au Soleil, ou 24 068 rayons 
terrestres , la plus courte distance de cette comète au centre du Soleil était 
donc, le 27 février, de 24 068 x 0,0052 = 1 26. r. Or la surface du Soleil est 
à 112. r du centre (p. 161); par conséquent le centre du noyau de la comète 
a passe a 13. r de la surface du Soleil. Celle de 1668 en a passé à 3 rayons 
terrestres de distance, c'est-à-ditre à 3^ <Iu rayon du Soleil lui-même. Tout 
porte à croire que ces deux comètes sont un seul et même astre. 

** Cependant quelques astronomes attribuent à la résistance d'un milieu 
interplanétaire de petites irrégularités que la comète d'Encke a présentées 
dans sa marche ; ce milieu hypothétique serait en tous cas incomparablement 
moins dense que les comètes dont la ténuité passe déjà toute idée. 
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LES ETOILES. 

Jusqu*ici nous n'arons ccmsidéré les étoile» que comme des 
points fixes, répandus à profusion dans l'espace , et nous nous 
en sommes servis pour y rapporter, comme à des repères im- 
mobiles, les positions variables des astres du système solaire. A 
ce point de vue, ce sont les mouvements apparents des étoiles 
qui nous avertissent des mouvements réels dont notre globe est 
animé, de même que les mouvements apparents des arbres, m 
des autres objets |îxés au sol, avertissent le voyageur qu'em- 
porte un navire ou un wagon de chemin de fer, du sens et de 
la vitesse actuelle de ses propres déplacements. Ainsi nous 
avons étudié déjà : 

!• La rotation de la Terre, dans la rotation diurne de la 
sphère étoilée qui s*effectue en sens inverse autour des pôles 
célestes. 

2° Le mouvement conique de Taxe terrestre, dans la lente 
rotation des étoiles qui s'effectue en sens inverse autour de 
Taxe de Fécliptique. 

Il -nous reste à rechercher un indice de la révolution an- 
nuelle de la Terre dans les petites ellipses parallactiques que 
les étoiles doivent paraître décrire en un an (p. 338). Et même 
si le système solaire tout entier est animé d'un mouvement de 
translation générale en un sens quelconque, nous nous en 
apercevrons à d'autres mouvements apparents des étoiles qui 
devront paraître fuir en sens inverse , comme les arbres dont 
nous parlions plus haut. 

Mais on peut aussi se proposer d'étudier les étoiles en elles- 
mêmes, en faisant abstraction de notre petit monde solaire. On 
peut mesurer l'intensité de leur lumière, rechercher celles dont 
l'éclat présente des variations, examiner leurs couleurs, tenir 
note des étoiles qui se sont éteintes ou des étoiles nouveUes qui 
ont apparu à diverses époques. On peut encore étudier les di- 
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"vers groupes qu'elles forment, non pas fortuitement et par un 
simple effet de perspective, mais en réalité, dans Tespaoe infini 
où leur distribution n'est certes pas Teffet du hasard. Cette se* 
eonde branche de Tastronomie stellaire est de création récente ; 
eUe est née, en Angleterre, des travauJt de sir W. Herschel, qui, 
le premier, construisit des télescopes d'une puissance extraor- 
dinaire et les appliqua systématiquement à Tétude du ciel 
étoité. Peu avancée, malgré les brillants travaux de plusieurs 
astronomes contemporains, cette science naissante oQre cepen^ 
dant déjà plusieurs résultats bien capables d'élargir le cercle 
de nos idées sur Tensemble de 1^^ créati<Hi. 



CHAPITRE h 

PARALLAXE ET DISTANCE DES ÉTOILES ; PREUVES DIRECTES OU MOUVEMENT 
DE TRANSLATION ANNUELLE DE LA TERRE. — ABERRATION. 

Parallaxe aniiHeiie 4cs étoiles. — ^La distance d'une étoile se 
mesure, comme celle d'une planète, par une triangulation où Ton 
prend pour base le rayon ou le diamètre de l'orbitre terrestre^ 
Soient A l'étoile (fig. 113), T et T deux positions diamétrale-- 
ment opposées que la Tenre oecnpe à peu près à 6 mois d'inter* 
valle,dans l'orbite qu^elle décrit autour du Soleil S;TA,rAles 
rayons visuels dirigés vers Fétoile à ces deux ^M>ques. L'obser- 
vateur peut mesurer» avec une grande précision, les angles 
formés par ces deux lignes avec le diamètre TT* de l'orbite ter- 
restre * : ce sont les angles à la base du triangle TT"A, Quant h 
la base TF, c'est le double de la distance de la Terre au Soleil. 
La résolution du triangle fera connaître les côtés TA, T"A ou SA. 
Mais pour que ce triangle existe, il faut que les droites TA, T% 
ne soient pas parallèles, ou que les angles AT''/, AJt ne soient 

* n suffit de déterminer les coordonnées équatoriaTes ( A et D) de Téloîle 
pour avoir la direction du rayon visuel TA ; on calcule Misiiite aisémoil» par 
les formules de la Irigonométrie spkérique , rao^le 46 ot ray«si avec une 
ligne qtttloooipie TT^ tracée sur le plaa de réclipU<|ue, 
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pas égaux , car c'est leur différence qui donne l'angle en A ou 
la parallaxe de l'étoile. Or les étoiles sont tellement éloignées, 
que les lignes TA, T"A, menées des deux extrémités d'une base 
de 307 millions de kilomètres sont presque toujours sensible- 
ment parallèles, l'angle A, parallaxe de l'étoile ou différence 
des angles à la base, étant de l'ordre des grandeurs dont on cesse 
de pouvoir répondre dans les mesures (au-dessous de 0",1). 

Voilà un premier résultat qu'il importe d'examiner de plus 
près. La parallaxe des étoiles étant toujours excessivement faible, 
plaçons-nous du moins dans les circonstances les plus favorables 
pour l'apprécier. Évidemment, de tous les diamètres de l'orbite 
terrestre que l'on peut prendre pour base, le plus avantageux 
est celui qui est perpendiculaire à SA. Soit T'T*' ce diamètre; 
SAT' est l'angle sous lequel le rayon de l'orbite terrestre est yu 
de réloile A ; c'est à cet angle qu'on donne spécialement le nom 
de parallaxe de l'étoile A. Afin de la distinguer de la parallaxe 
qui se rapporte au rayon du globe terrestre, on ajoute quelque- 
fois l'épilhète d'annuelle. 

Cela posé, les observations de l'étoile A , faites à six mois de 
distance en T' et en T*', feront connaître l'angle A ou le double 
de la parallaxe annuelle. Si cette parallaxe annuelle était de f , 
le rayon de l'orbite terrestre, vu de l'étoile, soutendrait un an- 
gle de l'\ et on en déduit aussitôt, sans calcul trigonométrique 
(voy. p. 169), que la distance de l'étoile au Soleil serait égale 
à 206 265 fois le rayon de l'orbite terrestre. Si la parallaxe est 
2 fois, 3 fois ... plus petite, la distance sera 2 fois, 3 fois ... plus 
grande : en général, p étant la parallaxe d'une étoile, sa distance 

sera , expression dans laquelle l'unité est le rayon de 

l'orbite terrestre. 

L'intensité de la lumière décroissant très-rapidement à me- 
sure que la distance augmente (elle varie, comme l'attraction, 
en raison inverse du carré de la distance), il est à croire que 
les étoiles les plus brillantes sont aussi les plus rapprochées de 
nous. Cependant les astronomes n'en ont encore trouvé aucune 
dont la parallaxe ne soit inférieure à 1". 

Comme on peut répondre de cette quantité dans les observa- 
tions faites avec le soin convenable , il est permis de regarder 
la distance correspondante ( 206 265 fois le rayon de l'orbite 
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terrestre } comme une limite en deçà de laquelle aucune étoile 
ne se trouve. 

Pour se faire une idée de cette distance limite, il serait bien 
inutile de Fexprimer en kilomètres ou même en rayons du 
globe terrestre * ; les nombres qu'on obtiendrait ainsi seraient 
hors de toute proportion avec ceux dont la conception nous 
est habituelle : des millions de millions ne disent rien à l'es* 
prit'^'^. Mais il est toujours possible d'adapter la grandeur des 

* En prenant le rayon de la Terre pour unité, cette distance sera exprimée 
par 206 265 X 24 068 = 4 964 400 OUO. On voit combien nous étions loin d'exa> 
gérer quand nous disions (p. 17), que vouloir mesurer la dislance des étoiles 
avec le diamètre du globe pour base, ce serait comme si un arpenteur pre- 
nait une base d'un centième de millimètre pour mesurer la distance d'un 
clocher éloigné de 40 kilomètres. Si Ton voulait marquer sur la figure 1 les 
étoiles les plus proches du système solaire, en conservant l'échelle assignée» 
non à la Terre, mais à l'orbite terrestre (5"" à peu près de rayon), il fau- 
drait les placer à plus d'un kilomètre. Cette simple remarque suffit pour don- 
ner une idée sensible de l'isolement de notre petit système solaire. 

^Quoique nos systèmes de numération, appliqués à de telles distances et k 
nos unités habituelles, cessent de présenter une notion nette à l'esprit, ils 
n'en continuent pas moins à les exprimer avec la plus grande facilité. Par 
exemple, la distance de la 61* du Cygne en mètres est 

558 000 X 24 068 X 6 377 398- < 10"mètres. 

Le problème traité dans YArénaire d'Archimède peut être présenté, de la ma- 
nière suivante, sous une forme plus moderne et plus saisissante. Les dilutions 
des horoœopathes s'obtiennent ainsi : on prend une goutte d'une teinture mé* 
dicinale quelconque et on la mêle avec 99 gouttes d'eau pure; la richesse 
de cette première dilution est de -riô- On prend une goutte de la pre- 
mière dilution et on la mélange avec 99 gouttes d'eau pure; on obtient ainsi 
la deuxième dilution , et ainsi de suite. Proposons- nous d'obtenir du pre^ 
mier coup la trentième dilution en mêlant une goutte de la teinture primi- 
tive avec un nombre suffisant de gouttes d'eau pure. On trouvera aisément 
que si les gouttes sont de petites sphères d'un millimètre de rayon, il fau- 
drait, pour avoir directement la trentième dilution , verser une goutte de la 
teinture dans une sphère d'eau dont le rayon serait 100'® fois celui de la goutte, 
et par conséquent 10" mètres. Ainsi le rayon de cette sphère d'eau pure de- 
vrait surpasser llmmense distance qui nous sépare de la 61* du Cygne, et 

son volume serait ^^5Ë5^^B12Ë?y=i7 xlO» fois plus grand que celui du 

Soleil. Ce procédé de division est assurément d'une puissance indéfinie, 
comme celle de nos systèmes de numération, mais il reste k savoir si la ma- 
tière est réellement divisible à ce point. (Yoy. dans V Algèbre élémentaire de 
Tamier, 2*édiL, p. 186 , un problème assez semblable sur le jeu des échecs.) 

COSMOGRAPHIE. 25 
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unités à celle des distances qu'on tent traduire en nombres. 
Nous avons quelque idée de Ténorme vitesse de la lumière, qui 
fratichil en 8" 18* le rayon de Torbile terrestre (p* 3W) : pre- 
nons pour unité de longueur^ en fait de distances d'étoiles , le 
(Chemin que la lumière parcourt en un an. La distance limite, 
ou 906 065 rayons de Torblte terrestre , est pàrcouriie en 
ÎOS t65 X 49» , et comme il y a 86 400 X 36d^24 232 ëecondes 
dans une année tro^ûque, le nomlM-e cherché sera 

206265X498 , 

86400 X 365,24222^ ^' 

• 

Ainsi la lumière, qui parcourt 308 000 kilomètres par seconde» 
met plus de 3 ans i à venir de l'étoile la plus Voisine ! Si cette 
étoile s'éteignait tout à coup, nous la verrions briller encore 
pendant plus de 3 ans \. 

Bistaiiees de quelques étoiie«. — Par les procédés de trian- 
gulation que l'on vient de lire, on est parvenu à déterminer la 
parallaxe de quelques étoiles dont voici le tableau : 



iW 



^riitti 



lÉÉMAi 



éÈÈÊÊÊt 



** ri 'H 



NOMS 

des 

ÉTOILES. 



n^m 



a du Centaure. . 
6^ • du Cygne. . . 

Sirius 

a de la Lyre. . . . 

Arcturus 

La Polaire 

La Chèvre 




- 




PARALLAXE. 


0" 


,91 





,37 





,23 





,24 





,13 





M 





,05 



DISTANCE 

en rayons 

de 

l'orbite terrestre. 



227000 

557500 

900000 

980000 

4600000 

4900000 

4420000 



EETiUkD 




de 


DEGRÉ 


la lumière. 


d'incertitude. 


ans. 




3,6 


à -^ près. 


9 


à ^ près. 


44 


incertaine. 


45 


à \ près. 


25 


incertaine. 


30 


à 1^ près. 


65 


très-incertaine 



En général, Tincertitude augmente avec la distance. 

Pre«Tfts matérielles dv mos^ememt de transUitloA de 1» 

terre. — La parallaxe de chaque étoile est une preuve du dé- 
placement de la Terre, car si notre globe restait en un même 
lieu de Fespace, comme les étoiles, on n*observerait point, à 
6 mois d'intervalle , de changement de direction ou de pa- 
rallaxe dans le rayon visuel dirigé vers une étoile quelconque. 
Aflrl de mettre cette preuve dans tout son jotlr, il convient de 
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se r^rteri la théorie de» mouTemento apparents (p. 336). 
Cette théorie montre que tout point fixe doit paraître décrire, 
en un an^ une orbite égale et parallèle à celle de la Terre. Vue 
de la Terre^ l'orbite apparente semble d'autant plus petite que 
k point qui la décrit e«t plus éloigné. En outre sa per^^otive 
sur la voûte céleste est une ellipse très- étroite pour les étoilee 
peu dialantes angulairemeut du plante Tédiptique (celles dont 
la latitude est faible) ; elle n'apparaît sous sa yéritable forme à 
trés-peu près circulaire que pour les étoiles dont la latitude 
est près de 90^. Le mouvement de révdution annuelle de la 
Terre se manifeste donc , h nos yeux » par les ellipses presque 
imperoeptihtes que les étoiles semblent décrire eu un an ; 
constater Texislence de ces mouvements apparents, c'est dé- 
montrer^ ipso faeto^ la réalité du mouvement de la Terre^ 

En mettant en œuvre des lunettes puissantes et des procédés 
d'observation d'une délicatesse extrême^ Bessel et Struve réus^ 
dirent les premiers à suivre deux étoiles (la 61* du Cygne et « 
de la Lyre) dans les ellipses qu'elles parcourent, sur lu voûte 
céleste , à mesure que la Terre avance dans sa propre orbite. 
Lorsqu'on trace, de jour en jour, sur un dessin d'échelle suffi* 
gante, les positions observées de ces étoiles , et qu'on place ^ à 
eôté, les ellipses qu'elles doivent décrire, d'après la théorie des 
mouvements apparents , si la Terre se meut , il est impossible 
de ne pas être frappé de leur identité : c'est comme si on 
voyait marcher la Terre. Le demi-grand axe de Tellipse ainsi 
décrite par la 61* du Cygne est égal au rayon de l'orbite terres-* 
tre \ mais, vu de la Terre, il ne sous*tend qu'un angle de Ol'fiJ. 

AterrMion. — La vitcsse de la lumière , si grande qu'elle 
soit i n'est pas hors de toute proportion avec celle du mouve*- 
ment de translation de la Terre. Soit R le rayon dé l'orbite 
terrestre que nous pouvons ici considérer comme un cercle : 
en 8"" 18% la lumière parcourt une distance égale à R; sa vi^ 

tesse est dofac de ~t |)ar seconde. Celle dé la Terte est de 

par seconde^ Le rq>port des deus titMaés 



365,25638 X^86400 

«** 365,25638 X è64bè ««» î^ ^ ^^^ peu-pres*. 



Il i.U A. 



*. Il esl facile ée déduire des nombres précédeals qu'eu uue seconde la lu- 
mière parcourt 310000 kilomètre et la terre U kilomètres en nombres fonds* 
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Cela posé, voyons ce qui résultera de la combinaison de ces 
deux vitesses. Si la Terre restait immobile en T (fig. 114), une 
étoile placée sur la ligne TE serait vue dans la direction de 
cette droite, quelle que pût être la vitesse de la lumière; 
mais si la Terre se meut dans son orbite avec une vitesse 
10000 fois moindre, le mouvement de la lumière se composera 
avec celui de la Terre suivant la loi du parallélogramme des 
vitesses ou des forces, et, au lieu de voir l'étoile suivant sa vraie 
direction TE , nous la verrons suivant une autre direction TE' 
qu'il est facile de déterminer. Portez , sur le prolongement Ta 
de rélément rectiligne parcouru actuellement par la Terre, une 
longueur quelconque , et sur TE , que la lumière de rétoiie 
parcourt, portez une longueur 10000 fois plus grande : la dia- 
gonale TE' du parallélogramme construit sur c«s deux lignes 
sera la direction suivant laquelle l'étoile sera vue , lorsque la 
Terre est en T. Pour toute autre position T' la constniction se- 
rait la même. L'angle variable ETE' dont une étoile est ainsi 
déviée de sa direction réelle , par la combinaison des vitesses 
de la lumière et de la Terre , se nomme angle d'aberration. Sa 
plus grande valeur est de 20*',45. 

En réfléchissant aux effets de l'aberration, on verra qu'ils se 
réduisent à faire décrire , en une année , à l'étoile , un cercle 
de 20",45 de rayon autour de sa position véritable. Le cercle 
d'aberration sera le même pour toutes les étoiles, car la lu- 
mière qui nous vient d'elles nous arrive toujours avec la même 
vitesse; mais ce cercle, parallèle à l'écliptique, étant vu sous 
différentes obliquités , d'après la position de l'étoile , il aura , 
en général , pour projection sur la voûte céleste , une ellipse 
d'autant plus aplatie que l'étoile sera plus rapprochée angulai- 
rement de l'écliptique. La différence principale entre l'ellipse 
d'aberration et l'ellipse pairallactique , c'est que la première a 
toujours 20",45 pour demi-grand axe, quelle que soit la dis- 
tance de l'étoile, tandis que la seconde est d'autant plus petite 
que l'étoile est plus éloignée. Voilà une seconde preuve maté- 
rielle du mouvement annuel de la Terre. Si les anciens avaient 
eu des instruments assez puissants et assez précis- pour discer- 
ner ces petits mouvements apparents que toutes les étoiles 
exécutent dans l'intervalle d'une année, il leur aurait été im- 
possible d'en admettre la réalité , c^ ils n'auraient pu les ex- 
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pliquer , comme la rotation diurne et la précession , par un 
mouvement quelconque de la sphère étoilée. Ils auraient été 
forcément conduits à Topinion des pythagoriciens. Mais, dans 
rhypolhèse où nous raisonnons , les analogies que nous avons 
souvent signalées auraient suffi pour les! désabuser. 



CHAPITRE IL 

CLASSinCATION DES ETOn.ES; NOMBRE DES ÉTOILES VISIBLES A l'OEIL 

nu; ÉTOILES variables; ÉTOILES colorées; ÉTOILES nouvelles; 

MOUVEMENTS PROPRES; ANALOGIES AVEC LE SOLEIL; ÉTOILES DOU- 
BLES; Nébuleuses; voie lactée. 

m 

ciassiflcatiom des étoiles. — Les astronomes les rangent par 
ordre d'éclat. Les étoiles les plus brillantes , celles qu'une vue 
ordinaire distingue aisément sans le secours des lunettes, sont 
réparties entre les 6 premiers ordres ; les étoiles iélescopiques 
forment les ordres suivants. Voici à peu près le nombre des 
étoiles qui se trouvent comprises dans les divers ordres d'éclat 
ou de grandeur *. 



f grandeur 


20 étoiles 


2* 


65 » 


3* 


190 » 


4* 


425 » 



5* » 1100 » 

6' »» 3200 » 

7« >. 13000 » 

8« » 40000 » 

9* » 142000 I* 

La série de ces nombres ressemble un peu à une progression 
géométrique dont la raison serait 3. 

* Terme dont les astronomes se servent, tout en en reconnaissant l'im- 
propriété. L'éclat d'une étoile ne nous apprend rien sur sa grandeur ab« 
solue» 



3W 



CLÀS8IF1C1T10II DU ÉRHLBf . 



Le ciel entier contient envircm fiOÛO étoiles visibles à l'oeil n^ 
(de la 1** à la û^ grandeur indnsivenient). On n'en yoit h Paris 
que 4000; 1000 restent au-dessous de notre horison. 

Au delà du 0« ordre , viennent les étoiles > en nombre iou^ 
jours croissant, du 10* ordre, du 11% ... du là*, du 16*, ete. 
Il n'y a apparemment d'autre limite que la puissance même 
des lunettes ou des télescopes, car lorsqu'on se sert d'objectifs 
très-grands et de forts grossissements , on distingue des iml- 
liers de petites étoiles là où des instruments plus faibles ne 
laissaient apercevoir qp'una vaguQ pébulosité faiblement lumi- 
neuse. 

Vpiçi les noms des étoiles de }'* grandeur, #n (^oipin^pçaut 
pur l^ plus jbrillçintes; c^ sont celles qu'U ifpport^ d# sa?oir 
reconnaître sur le ci^l (pj, IV et ÏV ^is). 



Sirius 


ou a du Grand Chien. 




Canopus 


ou a du Navire Argo * 


invisible en Europç. 


»» 


a du Centsiure , 


invisible en Europe. 


Arctunîs 


ou ot du Bouyier. 




Rigel 


ou ^ d'Orion, 




La Chèvre 


ou a du Cocher. 




Véga 


ou « de la Lyre. 




Procyon 


ou a du Petit Chien. 




Béleigeuse 


ou a d'Orion. 




Achernar 


ou a de l'Éridan , 


invisible en Europe. 


Aldébaran 


ou a du Taureau. 




» 


p du Centaure , 


invisible en Europe. 


» 


a de la Groix du Sud , 


invisible en Europe. 


Antarès 


ou a du Seorpion. 




Ataïr 


ou a de l'Ai^. 




L'Épi 


ou a de la Vierge. 




Fomalhaut 


ou a du Poisson austral. 




» 


p de la Groix du Sud, 


invisible en Europe. 


Pollux 


ou p des Gémeaux. 


« 


Régnlus 


ou a du Lion. 


- 



* L'étoile V) de la môme coDstellatioa est acluçllement de prenMère gtan- 
iteur; mais c'^t uoe étoile irréguUèremeat viiri^ble, dont V^cl^i a coosM^ 
blement augmenté dans ces derniers temps. 
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Ét«iiM Mtov^es. *- L«8 étoiles sont blancbee pour la plu- 
part. Parmi tes étoiles colorées, les rouges sont en majorité : 
telles sont « d'Orion , Arcturus et Âldébaran, Puis viennent les 
étoiles jaunes (la Chèvre et « de V^gle). Parmi les étoiles d'un 
moindre éclat, on en trouve plusieurs d'une couleur verte ou 
bleue. ]En général , ces colorations si diverses ne sont pas trèsr 
trancl^es , et par exemple la planète Mars est à'm rouge bien 
plus sensible que les étoiles rougeâtres que nous venons de citer- 

Étoile» wiurii|i»i(Mu — En fait de couleur, il n'y a guère que 
Siriiis qui paraisse avoir varié. Il est aujourd'hui et depuis bien 
des siècles d'une blancheur parfaite ; autrefois il était rougeâtre, 
car les anciens lui donnaient souvent Téplthète de rubrç^ irupra 
canicula)^ et piolémée le compte, dans son Catalogue, au nonif- 
bre des étoiles qu'il nomme tm^^§^u 

Sous le rapport de l'éclat, le nombre des étoiles variables 
actuellement connues s*^élève |t 90 ou 30*^. Les plus curieur 
ses sont e de la Galeine et p de Persée ou Algol, ia première 
est quelquefois de 2* ou de 3* grandeur, pendant plusi^irs 
jours; puis elle diminue rapidement d'éclat et finit par dis<- 
paraltre. Ses variations sont périodiques ; après être restée 
plusieurs mois invisible, Vétoile reparait, augrnente d'éqlat, 
mais elle ne revient pas toujours h sa grandeur premièrei lia 
période de ces alternatives d'éclat est d'environ 33t jours. 
Invisible pendant tout l'hiver de 1851 --ISâî, elle a atteint 
son maximum d'éclat vers le 5 juillet 1862, £n ajoutant 
33S jours h cette date, on aura celle d'un nouveau maximum 
d'éclat, et ^nsi de suite^ Ces prédicticms nd peuvent être 
bien exactes, parée que Ips variations dont il s'agit ne sont pus 
très-régulières et qu'on en ignore absolument la cause et la loi* 



* C'est un avocat d'Au^bourg, nommé Bayer,' contemporaiii de Kepler et 
de Galilée, qui a eu l'exeelleBte idée de désigner les étoiles de chaque con- 
steilâlion ptrdesltttret grecques (p. 164). S*8 e«i^ célesUs, loigteaps esti- 
mées, Mui Sêudéti sur les observations de Tycbo-rBralié. El^ dateai de ISOB. 
Persuadées que Bayer avait dû donner les premi^r^s lettres ip Talpbabel fane 
plus brillantes étoiles, plusieurs personnes ont cru constater des variatiOQS 
d'éclat en citant des constellations où Tordre alphabétique de 1603 ne s'ac- 
eerde plus aoSeurdliai avee celui des grandeurs. Hais un examen plus atten- 
lif a fait r^foôflttUe que Bayer ne s'est nullement astreint à It règle qu*^ 
lui pr^t# ^t que les variations d'éclat sigualé^s^ sont paa rMUfk 
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Quant à p de Persée , la période de ses variations est seule- 
ment de 2J 21™ à peu près, mais il ne disparaît point comme o de 
la Baleine ; son éclat ne fait qu'osciller de la 2» grandeur à la 4'. 

Pour expliquer ces changements périodiques d'éclat, on 
a supposé que de gros satellites opaques et obscurs circulent 
autour de Fétoile et nous la masquent de temps en temps, — 
ou qu'une partie de Tétoile est moins brillante que Fautre, en 
sorte qu'en tournant sur elle-m^me , cette étoile nous montre- 
rait successivement sa face obscure et sa face lumineuse. Peut- 
être vaut-il mieux avouer notre ignorance et remettre à un 
plus ample informé toute tentative d'explication. 

Étoiles Bonireiies. — C'est précisément le caractère général 
d'immuabilité et de fixité de la voûte céleste qui rend plus 
frappants les moindres changements qu'une observation atten- 
tive parvient à y découvrir. L'apparition d'une étoile nouvelle 
n'est point un fait absolument rare : l'histoire a conservé le souve- 
nir de plusieurs événements de ce genre, parmi lesquels on peut 
citer, en première ligne, l'étoile nouvelle que Ton aperçut tout 
à coup , en 1572 , dans la constellation de Cassiopée. D'après 
Tycho-Brahé, son éclat surpassait celui de toutes les autres 
étoiles et ne pouvait être comparé qu'à l'éclat maximum de 
Vénus. Elle diminua peu à peu et disparut au commencement 
de 1674. 

C'était bien une étoile ; on le reconnut à ces deux caractères 
décisifs : fixité absolue (elle conserva constamment la même 
place par rapport aux étoiles voisines), et absence de parallaxe. 
Cette apparition étonna, mais n'eflfraya personne. Elle est restée 
entièrement inexpliquée , ainsi que les autres phénomènes du 
même genre. 

Étoiles doubles. — Quelques étoiles qui paraissent simples à 
l'œil nu ou avec des lunettes médiocres, se dédoublent lors- 
qu'on emploie de forts grossissements pour les examiner; elles 
paraissent alors composées de deux étoiles très-rapprochées, 
d'un éclat plus ou moins inégal , et quelquefois de couleurs 
différentes. Cette grande proximité de deux étoiles peut être 
apparente ou réelle; réelle, si les deux astres sont à la même 
distance de la Terre; apparente, si leurs distances sont iné- 
gales. Dans ce dernier cas , le rapprochement des deux étoiles 
est un pur effet de perspective fortuite qui tient à la place que 
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le système solaire occupe dans l'univers : vues d'une autre sta- 
tion, les deux étoiles paraîtraicMit séparées. On les nomme 
étoiles optiquement doubles, ou couples optiques. Mais si les deux 
étoiles sont également éloignées de nous, si elles se trouvent 
en réalité sur le même plan, comme diraient les peintres, alors 
leur proximité est un fait réel dont les conséquences méritent 
de fixer notre attention *. 

Par exemple , a du Centaure , dont la parallaxe a été mesurée 
par M. Henderson au Cap de Bonne-Espérance , est une étoile 
double formée de deux étoiles de 1" et de 2« grandeur ; leur 
écartement angulaire est de 12",13. A la distance où se trouve 
ce couple , une ligne égale au rayon de Torbite terrestre ne 
sous-tendrait pour nous qu'un angle de (y',91 (p. 386). Leur 

12 13 
écartement angulaire de 12",13 étant -rj-^ = 13 fois environ 

plus grand , il en résulte que la distance linéaire qui sépare les 
étoiles composantes de ce système est égale à 13 rayons de l'or- 
bite terrestre. Or retendue de notre propre système solaire nous 
prouve que Tattraction du Soleil se fait sentir à des distances 
de cet ordre et même bien au delà. Si donc les étoiles sont 
douées, comme le Soleil et comme toute matière, d'une force 
d'attraction proportionnelle à leurs masses, les deux compo- 
santes de a du Centaure doivent l'exercer Tune sur l'autre d'une 
manière très-sensible**, par conséquent tomber l'une vers l'au- 
tre avec une vitesse croissante, jusqu'à ce qu'elles se soient réu- 
nies en une seule masse. Or elles ne se sont point réunies ainsi 
en une seule masse : donc elles circulent l'une autour de l'autre. 
Il n'y a point d'autre alternative , et la conclusion est forcée. 
Celte conclusion est justifiée par les faits. Depuis qu'on observe 



* Notez quici il ne s'agit point de ces étoiles télescopiques de 15* ou 
de 16* grandeur et au-dessous qui pullulent dans certaines régions du ciel , 
mais d'étoiles beaucoup plus brillantes et très-probablement plus rapprochées 
de nous. 

**A moins que leurs masses ne soient excessivement faibles. Mais cette sup- 
position est incompatible avec l'idée que les analogies les mieux fondées nous 
autorisent à nous former des étoiles. 

n est inutile d'ajouter que si les étoiles ne sont doubles qu'optiquement, 
elles n'exerceront Tune sur l'autre aucune action sensible, et ne présenteront 
point de mouvements de révolution autour d'un centre commun. 
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les positions relatives de ces deux étoiles voisina, on ^ omnrtaté 
des changements qui ne peroieltept plus de douter qu'elles 
ne forment un système analogue à celui du Soleil et d'une 
planète, ou d'une planète et d'un satellitOt La seule différenoe, 
c'est qu'il s'agit ici de deux soleils à peu près égaux qui circu- 
lent l'un autour de l'autre , ou plutôt autour de leur ()entre de 
gravité commun. Si leurs attractions mutuelles varient, comme 
dans le système solaire , en raison inverse du carré de la dis- 
tance » les courbes décrites par ces soleils autour de leur centre 
de gravité seront, en vertu des iQÎP de Kepler, des ellipses sem- 
blables dont ce point occupent un foyer, et les aires décrites 
par les rayons vecteurs croîtront proportionn^U^nient au temps. 
Eu raisonnant dans cette bypotbèse, suggérée par les analogies 
les plus naturelles, un astronome français, feu H. Savary, est 
parvenu à soumettre au calcul les mouvements, d'une étmle 
double ( ï de la Grande-Ourse) , à dét^rniiuer le temps de la ré- 
volution t la forme des ellipses décrites , la position de leur plan 
commun et de leur grand axe, enfm tous les éléments que nous 
avons mentionnés si souvent à propos des planètes, des satel- 
lites et des comètes de notre monde. Voici les principaux élé- 
ments des orbites des sytèmes binaires les mieux étudiés : ils 
ont été calculés par M, Yvon Villarceau, astronome de Tûbs^r- 
vatoire de Paris , d'après les observations de W» Herschel et de 
M* Struve (célèbre astronome russe)» 
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de 

l'étoiIiE double. 

Ç de la Grande-Ourse. 

pd'Ophiuous 

ç d'Hercule 

T] de la Couronne 

Y de la Vierge 

a du Centaure 



GRANDEURS 

des étoiles 
composantes. 


DBMl- 
GtAMOAXB 


BieBVTRH 

Ciré» 


4- et 5* 


2^44 


0,43 


^•ete- 


4,*7 


0,44 


$• et 6- 


4 ,35 


0,48 


6"ete- 


4 ,20 


0,40 


3' et 3' 


3 ,45 


0,87 


4"et2* 


42 ,43 


0,72 



DURÉV 

de 
la réyoIatioD. 



64,6 
92, B 

36,7 

67,3 

453,8 

78,5 



Qnand on connaîtra la distance qui nous sépare de ces éUn- 
les, on pourra déterminer la grandeur linéaire des axes de leurs 



ÉTOILIS DOÏÏBLIS. Sffiî 

orbites, et oalcaler, comiae nous Tavons fkit déjà pour les 
corps du sysième solaire , la quantité dont elles tombent Tune 
vers Ttutre en 1^ ; cette quantité est évidemment proportion^ 
nelle à la somme de leiurs attractions mutuelles» et par consé- 
quent à la somme de leurs masses. C'est ainsi qu'on est par- 
v^itt à savoir que les masses réunies des deu% étoiias de « du 
Centaure forment environ 0,^ de la masse du goleil. N'est41 
pas merveilleuic que Ton puisse peser en quelque sorte ces 
étoiles éloignées, tout comme les astres de i^otre propre monde? 
■•«If^i»«ttts pfpweu dM éteUes. — Les étoiles ne sont pas 
fixes dans le sens absolu du mot; elles sa déplacent, mm, h 
éause de leurs distances énormes , les effets de ces déplace^ 
mentfi restent, en général, inaperçus. I^'un des plu^ rapides, 
ou plutôt des moins lents, est celui de la 61^ du Cyi^e, qui 
parcourt dans une direction ponstante environ B'\IQ> par an, A 
la distance où se trouve cette étoile^ un petit arc de 0'^37, me- 
suré sur la voûte céleste , représente une grandeur linéaire 
égale au rayon de l'orbite de la teire, en sorte que la 61' du 

5 12 
Cygne parcourt pour le uioins chaque année ?r^=^^^fi ^^ ^cs 

rayons. C'est une vites^ de 64 kilomètres par s^nde. 

On igttore la cause et la nature de ces mouvements qui peu- 
vent , dans la suite des sièdes , faire varier sensiblement les 
distances angulaires d^s étoiles et modifier un peu Taspeet 
aduel des constellations. 

AnaliÉgias etttvQ le SMeU mi le» MmUmm. r^ Éloignons pftr la 

pensée notre Soleil jusqu'à la distance de Sirius , e'estrÀ^dire à 
1 QOOO^ Ans environ sa distance actuelle. Son diamètns appa- 
rent qui, pour nous, est de 32' ou de IWO", pe trouvera réduit è 

-——=(f, 001920. Il serait* de 0%01 à la dislance de a du 

Centaure. Or nous savons déjà (p. 307) que l^s diamètres appa- 
rents des plus belles étoiles sont moindres que 0'',06; donc, 
sous ce rapport, le Soleil nous ferait ^bBolumeot le même effet 
quù les étoiles, s'il était placé à la inéme distance i nous le ver- 
rions dans nos lunettes comme un siuiplç point brillant , sans 
dimensions appréciables. 

8ir John Qerschel a trouvé , par d^s césures très-délicates , 
que tQ Solail nous envoie ^ 000 millions de fois plus de lu- 
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mière que a du Centaure. Or Tintensité de la lumière variant 
en raison inverse du carré de Téloignement, si nous supposons 
le Soleil placé à la distance de a du Centaure» c'est-à-dire 
200 000 fois environ plus loin de nous , sa lumière deviendra 
200 000* ou 40 000 millions de fois plus faible. D*où Ton con- 
clut qu'il nous paraîtrait deux fois environ moins brillant que 
a du Centaure. Ainsi , sous le rapport de l'éclat, le Soleil pro- 
duirait encore le même effet, à peu près, que les étoiles d'une 
grandeur moyenne, s'il était placé parmi elles. 

II en serait tout autrement des autres astres de notre fnonde ; 
ceux-là n'émettent point de lumière propre ; ils réfléchissent 
celle du Soleil. La Lune, par exemt)le, qui est 400 fois moins 
éloignée que le Soleil , est cependant 800 000 fois moins bril- 
lante quand elle est pleine. Transportée à la distance des étoi- 
les, en conservant le même éclat, elle serait invisible. 

Il est donc permis de penser que les étoiles sont des soleils 
éloignés , brillaat de leur propre lumière , entourés peut-être 
de planètes qui nous resteront toujours inconnues , ou qui du 
moins échapperont toujours à nos regards. 

Amas d*étoiie9 et nébuleuses. — Les Pléiades forment un 
amas d'étoiles où une bonne vue distingue aisément six étoiles 
très-voisines. Les personnes dont la vue est courte ne voient 
guère dans les Pléiades qu'une masse confuse de lumière assez 
semblable à une nébulosité brillante ; mais une lunette mé- 
diocre fait disparaître cette apparence et décompose la nébu- 
losité en étoiles parfaitement distinctes , séparées les unes des 
autres par d'assez grands intervalles. En même temps elle fait 
voir, dans le même groupe, beaucoup d'autres étoiles plus pe- 
tites qui échappent à l'œil nu. 

Il existe dans le ciel un très-grand nombre d'amas d'étoiles 
bien plus serrées, bien plus nombreuses que les Pléiades ; vues 
avec de faibles lunettes, ils offrent aussi l'apparence de vagues 
nébulosités assez semblables aux comètes, avec lesquelles il ar- 
rive parfois qu'on les confond un moment. Hais un instrument 
plus puissant les décompose encore en étoiles pressées, dont le 
n* 1 de la figure 115 peut donner une idée. 

Les nébuleuses sont des amas d'étoiles que les plus puissants 
télescopes ne parviennent pas à décomposer. On a cru long- 
temps qu'elles n'étaient point réellement formées d'étoiles 
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distinctes, mais bien d'une matière homogène, continue, bril- 
lant par elle-même , à laquelle on donnait le nom de matière 
cosmique. On supposait que cette matière , en se condensant 
peu à peu autour d'un ou de plusieurs centres, donnait nais- 
sance à des étoiles distinctes. Ces hypothèses sont rejetées au- 
jourd'hui. 

La nébuleuse située dans la constellation d'Andromède (n? 2 
de la figure 115), a passé pour un de ces amas de matière cos- 
mique, jusqu'au jour où la puissante lunette de l'Observatoire 
de Cambridge (États-Unis) fit voir enfin que c'était encore un 
essaim d'innombrables étoiles , plus serrées , plus condensées 
que dans les autres amas. 

Parmi les nombreuses nébuleuses que les plus puissants té- 
lescopes n'ont pu résoudre jusqu'à présent , on rencontre les 
formes les plus variées, les plus singulières. Le n*" 4 de la 
figure 115 représente une nébuleuse annulaire; le n** 3, une 
nébuleuse ronde , assez semblable au disque d'une planète. 
Tous ces objets sont d'une faiblesse d'éclat extrême. S'ils sont 
composés d'étoiles accumulées , leur distance doit être prodi- 
gieuse, et ce serait sans doute par milliers d'années qu'il fau- 
drait compter le temps que la lumière met à la parcourir. 

Enfin on a pensé , et c'est assurément une idée hardie et 
brillante , que la Voie lactée n'est autre chose qu'une grande 
nébuleuse dont notre Soleil fait partie. 

Toie lactée. — C'est une zone brillante, irrégulière, qui di- 
vise la sphère céleste en deux parties à peu près égales (pl.lVôts), 
et dont l'éclat est dû à l'agglomération d'un nombre incal- 
culable de petites étoiles. Prises isolément, ces petites étoiles 
seraient invisibles à l'œil nu ; mais, accumulées sur une zone 
étroite de la voûte céleste, elles donnent à cette zone l'aspect 
d'une nébulosité blanchâtre tout à fait analogue à celui des 
amas d'étoiles ou des nébuleuses dont il vient d'être question. 

Supposez que les étoiles qui nous entourent soient dissémi- 
nées, comme les planètes , à peu près sur un même plan , ou 
du moins dans l'espace compris entre deux plans indéfinis et 
parallèles, de manière à former une sorte de couche d'étoiles , 
très-aplatie dans un sens , mais très-étendue dans tous les au- 
tres. Un spectateur , placé au milieu de cette couche , verra 
un grand nombre d'étoiles accumulées dans toutes les direc- 
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iiom pm iticliné^ aux {dans qtii la limitent^ tandis qu'il en 
verra fort peu dans la direction perpendfeulaife à la oouche. 
La perspective générale de cette couche, sur la sphère eéleste 
dont le spectateur occupe le centre, présentera donc une zone 
où les étoiles seront accumulées en grand nombre; partout 
ailleurs le ciel semblera pauvre et dégarni. On peut dire que 
la Voie lactée est le zodiaque des étoiles ( p. 352)* Supposons 
maintenant que le spectateur s'éloigne de cette immense cou- 
che, au milieu de laquelle nous l'avions d'abord placé ; la per- 
spective changera un peu : au lieu de dessiner un grand cercle 
de la voûte céleste, la Voie lactée ne paraîtra plus former qu'un 
petit cercle, dont le rayon sphérique ira en diminuant à me- 
sure que le ppint de vue s'éloignera* Enfin ^ si la distance de- 
vient très-grande par rapport aiix dimensions de cet amas 
d'étoiles, sa perspective se réduira à une nébulosité circulsdre 
assez semblable à celle du n"" 4 de la figure 115^ Faut-il donc 
coticlure de là que la Voie lactée est notre Voie lactée ^ et (jue 
les habitants de la nébuleuse n*' 3 ou n"" 4 en ont une autre î 
dont nos étoiles ne font pas partie ? Rien ne s'y oppose , rien 
ne peut contredire catégoriquement ces spéculations grandio- 
ses, auxquelles il suffit que l'espace soit illimité, les étoiles in- 
nombrables, et la puissance du Créateur infinie. Mais après 
avoir un instant contemplé ces Voies lactées^ le lecteur aimera^ 
je pense , à revenir à l'étude plus fructueuse de notre monde 
solaire, dont la grandeur n'éffrajera plus désormais aon ima- 
gination. 
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NOTE I. 

{ 

PROJECTION STÉRÉOGRAPHIQDE. 

HÉMONSTttAtlON DES TÀÔIS l^ROPkiétÊS DE LA PtkOJËGTION dTÉÀÉOGItAPHIQttB 

Qti ONT ÉTÉ é^dNCÊÈS p. 408. 

iiëitmici. -^ Totitô section antiparallêlë d'un cône obli(}tie à base cir* 
culaire est un cercle. 

Soit AFB (fig. 416) là base eircnlaire d'un'cône oblique dont le sommet 
est S. Soit encore SAB tin plaii perpendiculaire à la base et passant par le 
centte du cercle AFB. Si on mène urie ligne CD fdiôant, avec les généra- 
iriced SA, SB, les mêmes angles qiie AB, mais dans bn autre ordre, CD 
sera antiparallèle à AB , et il suffira de retourne? le triangle 9CD et de 
ràppli(tber de nouvesiu sur SAB, pour qUe CD détienne pHrallèle à AB. Le 
^lan mené psir CD perpendiculairement au plan SAB déterminera la sec- 
tion antiparallèle DFC. 

Soit BF la ligne d'ifitei^seetioti du plan de cette seetion avec le plan de 
la base ; BFA étant tiii eeréle^ EF est une moyenne proportionnelle entre 
AE et EB, on _ 

" = AExEB. 



Mais lea triangles AEC, DEB sont semblables, puisqu'ils ont les mêmes 

AP KD 

angles ; où d donc la proportion gfr = j^ > d*où il suit que AE x EB = 

EDX^C ; EF est donc aussi une moyenne proportionnelle entre les deux 
segments ED, EC, et, par suite, DFC est un cercle. 

On répondra d'ailleurs aisément à toutes les difficultés si on se rappelle 
que les sections parallèles d'au cône quelconque sont des courbes sem- 
blables, de même que les sections parallèles d^une pyramide sont des po- 
lygones semblables. 

4*' Théorème. — Dans la projection stéréographique, tout cône qui pro- 
jet^ un cercle de la sphère est coupé antiparallèlement par le plan du ta- 
bleau, et par conséquent suivant un cercle. 
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Soit AB le cercle de la sphère (fig. 447). Par son centre, et par le point 
de vue S, faisons passer un plan perpendiculaire au plan du tableau EF, 
et qui coupe la sphère suivant le grand cercle SEAF, L'angle B6F a pour 
mesure { BF+i ES=i BF+4 SF; il est donc égal à Tangle BAS qui a 
même mesure. Donc le plan du tableau coupe antiparallèlement lecône pro- 
jetant SAB; donc la perspective ab du cercle AB est elle-même un cercle. 

2* THÉqaÈME. — Les courbes tracées sur la sphère se coupent sous le 
même angle que leurs projections stéréographiques. 

Il suffit de démontrer la proposition pour le cas de deux grands cercles, 
car, s'il s'agit de deux courbes quelconques tracées sur la sphère, on peut 
toujours leur substituer deux arcs de grand cercle qui leur soient tangents 
au point d'intersection. 

Prenons d'abord le cas où l'un des grands cercles SEIF a son plan per- 
pendiculaire au plan du tableau, et passe par conséquent par le pôle S de 
la projectioD. Soient IT et li des tangentes en I aux arcs de grand cercle 
qui se croisent en ce point. Leur plan sera tangent en I à la sphère , et 
par suite perpendiculaire au plan du grand cercle SEIF ; il coupera donc 
le plan du tableau suivant une droite tT perpendiculaire au plan du grand 
cercle SEIF. Or les angles I et i du triangle Tli sont égaux , car ils ont 
pour mesure, l'un J(IE + ES), l'autre t(IE+SF), et SF=ES. Ce 
triangle est donc isocèle ; par suite le triangle tli l'est aussi. Il en résulte 
que les triangles Tlt et Tit sçnt égaux, et que Tangle i est égal à l'angle I 
dont il est la projection. 

Il est facile de généraliser la démonstration , puisque l'angle de deux 
grands cercles, ou des deux courbes quMls remplaçant, est évidemment 
égal à celui de leurs tangentes. 

3« Théorème. — Si on considère un élément plan infiniment petit de la 
sphère, les figures qui y seront tracées auront les mêmes angles que leurs 
projections; elles seront d'ailleurs décomposables, comme celles-ci, en 
un même nombre de triangles semblables et disposés dans le même ordre. 
Par à peu près, on peut donc dire que les très-petites figures tracées sur 
la sphère ont dei figures semblables pour projections stéréographiques, 
mais le rapport de similitude varie de 4 à 2, du centre aux bords de la 
carte mappemonde. 



NOTE IL 

* CARTE DB FRANGE, DITE CARTE DE L'ÉTAT-HAJOR. 

Le canevas de cette carte se compose, comme nous l'avons'vu, p. 443, 
de cercles concentriques équidistants qui représentent les parallèles ter- 
restres, et de méridiens curvilignes [celui de Paris est une ligne droite) 
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qui coupent ces parallèles à angles droits ou à très-peu près droits. On voit 
par là que les angles des lignes tracées sur le globe terrestre se trouvent 
assez fidèlement reproduits , ainsi que leurs configurations diverses, du 
moins quand il s*agit d'une région comme la France , qui ne s'étend pas 
trop dans le sensN. S. Mais ce système de développement jouit encore de 
la propriété importante de ne point altérer les rapports des surfaces. 

Imaginons en effet que le globe terrestre soit réduit aux dimensions 
mêmes de la carte (fig. i6), et considérons un des petits trapèzes curvi-* 
lignes que deux parallèles et deux méridiens très-voisins forment sur ce 
globe. Par construction, le trapèze correspondant sur la carte aura même 
hauteur et des bases curvilignes de même longueur. Si donc vous admet- 
tez que ses dimensions soient assez petites pour qu'il soit permis de les 
considérer tous deux comme de petits trapèzes plans à côtés rectilignes, 
le produit de la demi-somme des bases par la hauteur, c'est-à-dire la sur- 
face sera la même de part et d'autre, et, par suite, les éléments superficiels 
qui composent la surface de la France sur le globe se trouvent représen- 
tés sur la carte par des éléments superficiels équivalents. 

La carte de France de la planche VII représente surtout l'ensemble des 
chaînes géodésiques dont il a été question dans le texte '. Les grands qua-^ 
drilatères formés par ces chaînes ont été remplis de triangles de premier 
ordre, et les détails ont été ensuite rattachés à l'ensemble par des trian- 
gles d'un ordre inférieur, je veux dire moins grands et mesurés avec moins 
de précision. On comprend aisément que les ingénieurs géographes et les 
officiers d'état-major qui ont conduit à bonne fin cette œuvre unique en 
son genre, avaient pour but d'éviter ainsi l'accumulation des erreurs de 
détail dont l'influence n'aurait pas manqué de se faire sentir, si on avait 
adopté une autre marchepour la description géométrique de notre territoire. 



NOTE III. 

CARTE DU CIEL VISIBLE SUR L'HORIZON DE PARIS (PL. IV6if.} 

Cette carte peut servir pour la France entière, sans erreur bien sen- 
sible. Cest une sorte de perspective de la voûte céleste sur le plan de 
réquateur. Le pôle nord en occupe le centre ; les méridiens célestes sont 
figurés par des droites qui divergent du pôle et dont les angles, comptés à 
partir de Tune d'entre elles , représentent les ascensions droites des di- 
vers points du ciel. Le cercle extérieur porte une division en heures et en 

1. Le caleras des méridiens et des parallèles est seulement indiqué sur le cadre par des 
divisions. 

GonociAPHnE. 26 
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degrés po«r eomptor le» asoeoskun» droites. Us parallèleg c^esles sont \d 
itipréseniéi par de» cercles concentriques au pôle et décrits avec des 
ratons égaUt aux compléments de leurs déclinaisons respectives* 

Pour lire sur cette carte les coordonnées uranographiques d une étoile 
quelconque, on mène< par le pôle et par cette étoile, une ligne droite que 
Ton prolonge jusqu'à la circonférence extérieure, et là ou lit l'ascension 
droileaoit en heures» soit en degrés. Puis on trace le parallèle de l'étoile 
eit déoiitant du pôle comme centre; avec la distance de l'étoile au pôle 
o^me^ayon, nnewcle qui coupe le i^éridien de XVIIl'*, porteur des 
divitiODi, en un peint où se lit immédiatcsnent la dédinaison de Tétoile. 

Le petit cercle intérieur dont le rayon, de 48** ëO', est égal à la latitude 
de Paris < représente le cercle de perpétuelle apparition, tes astronomes 
veulent dire par là que les étoiles renfermées dans la calotte sphérique 
ayant <)e cercle pour base, ne se couchent jamais à Paris. 

Le cercle extérieur, limite de la carte, dont le rayon de 434^ 40' est 
égal an supplément de la latitude de Paris, représente le cercle de perpé- 
tuelle invisibilité, parce que les étoiles situées au delà de ce cercle, dans 
une calotte sphérique dont le pôle austral occupe le centre, n'apparais- 
sent jamais sur l'horizon de Paris* 

La région C4^ste comprise entre ces deux cercles n'est pas tout entière 
vistt>le à Paris, à un instant donné. Pour déterminer cette partie visible, 
il faudrait déoouper dans une feuille de papier un cercle* tel qu'en le pla- 
çant sur la carte il fût tangent ( intérieurement) aux deux cercles précé- 
dents. La légion céleste ainsi découverte serait visible à un instant donné, 
el peur suivre l'effW du mouvement diurne il suffirait de faire rouler ce 
ctircle en %i heures sur les deux circonférences auxquelles il doit rester 
tangent. Bn oubre l'asqpeet du ciel change pendant la nuit d'un bout à 
Vautre de Tannée, à cause du Soleil qui passe d'une région dans l'autre, en 
marchant sur l'écliptique à raison de 4® environ par jour. Supposons donc 
que l'on veuille avoir la portion du ciel visible à Paris, à minuit, le 4 •' sep- 
tembre. On placera l'écran mobile, que nous décrivions tout à l'heure, de 
manière à ce que son centre'Se trouve sur le méridien opposé à celui du 
Soleil. Afin qu'on puisse déterminer ce dernier, j'ai fait marquer, de mois 
en mois, la position du Soleil sur Técliptique. 

L'équateur et Técliptique sont tracés sur la carte. Us se coupent en 
deux points, dont l'un est le point équinoxial de printemps T, et l'autre 
le point équinoxial d'automne ^. On voit que , par l'effet de la préces- 
sion, ces points ne répondent plus aux commencements des constella- 
tions du Bélier et* de la Balance, comme à l'époque reculée où Tastrono- 
mie grecque prit naissance, 

k. Ou plutôt un ovale un peu plus large que haut. Ce serait un cercle, si la carte était 
construite dans lé système stéréographictuê. 
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NOTE IV. 

RÈGLE MNÉMONIQUE DE VOM. 

C>9t un moyen assez simple de ^etrouter à peu près les distancer eleâ 
planètes au Soleil , et de les graver dans la mémoire. Ce qu'elle offiti de 
plus curieux , c'est assurément son histmre. Depuis que Ton connaît les 
distances des planètes au Soleil (p. 349), on a cherèhé souvent si ces dis* 
lanced ne suivraient pas mite elles qutlque ordre régulier , et 11 n'y a 
guère de tâtonnement, d'hypothèse, de tomule empirique qu'on n'ait es« 
layéi , mais sans succès. Après la découverte d'Uranus , on voyait bien 
que les dittances de Jupiter, de Satilme et d'Urantis allaient en daul»lanl 
il peu pré» ; mais il était impossible de faire rentrer dans la méme^pro^ 
gression le groupe des quatre premières planètes dont les distances ait 
Soleil suivent une progression différente. D'ailleurs ces deux groupes , 
dont nous avons signalé (p. $H) la dissemblance physique, sont séparés 
par un grand vide , par une espèce de lacune contre laquelle venaient 
échouer tous les essais. On trouva cependant que la formule etmpirique ' 
^ (4+ 8 X^*), où rt représente le rang des planètes à partir du Soleil ^ 
reproduisait assez bien leurs distances, pourvu qu'on intercalât une pla-* 
nète fictive entre Mars et Jupiter, afin de combler la lacune. Chose singu* 
Hère, la première petite planète qui ait été découverte (4" janvier I&d4), 
occupait précisément la région que Ton avait assignée à cette planète fie* 
tive. Bientôt après on en découvrit une seconde , puis une troisième, etc.^ 
toujours entre Mars et Jupiter, et, quoique les distances au Spleii de ces 
astres nouveaux di&érassent beaucoup entre eHes, cependant la moyenne 
de ces distahces ne cadrait pas trop mal avec la formule. Telle est i'origine 
de l'hypothèse par laquelle Olbers rattachait ces petits astrea à k pla*- 
nète fictive qu'ils remplacent, et dont ils seraient les débris (p. 970). Mais 
la découverte de Neptune a détruit sans retour l'intérêt qui commençait 
à s'attacher à la règle empirique de Bode : pour cette planète-là, la dis* 
cordance edt par trop forte. Voici du reste les distances ééa planètes 
calculées d'après cette formule, et comparées avec les distance» réelles : 
on verra qu'il ne s'agit pas ici d'exactitude astronomique, comme pour las 
lois de Kepler (p. 345), mais seulement d'à-peu-près fort gi^ossiers. 

I. Voici une règle taaémoinqae adalogue par laquelle on petft exprimer le nombre N des 
étoiles de la w*^ graodear (p. sdaj x 
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NOTES. 



I. 



NOMS 

des 

PLANÈTES. 

Mercure 

Vénus 

La Terre. .... 

Mars 

Planète fictive. 

Jupiter 

Saturne 

Uranus 

Neptune 



NUMÉROS 

d'ordre 

oa 

Taleurs de n. 






4 

2 
3 
i 
5 
6 
7 
8 
9 



4+3.2*-». 



4 + 
i + 

i + 492 



«.5 
3 
6 
42 

24 
48 
96 



DISTANCES 

d'après 
la formule. 



0,55 

0,7 

«,0 

4,6 

23 

6,2 

40,0 

49,6 

38,8 



DISTANCES 

réelles. 



0,39 
0,72 
4,00 
4,52 
2,58 
5,20 
9,54 
49,48 
30,04 



DIFFÉRENCES. 



+ 0,46 

— 0,02 
0,00 
+ 0,08 
+ 0,22 
0,00 
+ 0,46 
+ 0,42 
+ 8,76 



Le nombre 2,58 , qui répond ici à la planète fictive, est la moyenne des 
distances des 29 petites planètes (p. 349). 

Si la formule empirique de Bode se rattachait par un lien réel à la con- 
stitution du monde solaire , on en déduirait quelques indications plus ou 
moins vagues sur son étendue, et sur les planètes encore inconnues dont 
il se compose : il suffirait d'attribuer à Tunique variable n de nouvelles 
valeurs. Or, du côté du Soleil , la formule s'accorde assez bien avec les 
faits ; elle donne, il est vrai, une infinité de planètes situées entre Mercure 
et le Soleil, mais en leur assignant la même distance à peu près qu'à Mo*- 
cure (0,48; 0,44 ; 0,42; 0,44 ; 0,40, puis toujours 0,40). Ainsi la formule 
n'indique point de planètes à découvrir de ce côté ; Mercure représente- 
rait la réunion de toutes les planètes pom&^, qui, autrement, n'auraient 
pu subsister qu'à l'état d'anneau comme celui de Saturne, ou d'éparpille- 
ment dans une zone étroite comme les petites planètes. Ce serait un cas 
inverse de celui de la planète fictive qui se trouve remplacée par un grand 
nombre de très-petits corps : ici Mercure remplacerait une foule de pe- 
tites planètes. Dans le sens opposé ., l'espace est indéfini : il pourrait y 
avoir des planètes situées aux distances 77,2; 454,0; 307,6, etc.... Par 
malheur, l'énorme désaccord que la formule présente déjà pour Neptune 
est décourageant. 

Mais ce sont là des jeux d'esprit plutôt que des aperçus scientifiques. 
La loi des distances des planètes au Soleil dépend de ce qui s'est passé à 
l'origine même du monde solaire ; sans doute elle se dérobera à toutes 
nos tentatives. 
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NOTE V. 

LUMIÈIIB ZODIACALE. 

Il était difficile de placer ce que nous avons à dire sur ce phénomène 
dans le corps de l'ouvrage , car sa nature et sa cause sont encore par- 
faitement inconnues. Bornons-nous à la décrire et à dire ce qu'elle n'est 
pas. 

La lumière zodiacale est une lueur très-faible qui , dans certaines sai- 
sons , apparaît à Touest après le crépuscule du soir, ou le matin» à Test, 
avant l'aurore. Elle dessine sur la voûte du ciel une sorte de triangle étroit 
et incliné , sans contours bien nets , dont la base large de 20® à 30® 
repose sur l'horizon , et dont le sommet s'élève quelquefois à 50® de hau- 
teur. Une ligne ou plutôt un arc de grand cercle mené du sommet au mi- 
lieu de la base , coïncide à peu près avec l'écliptique , en sorte que cette 
lueur se trouve couchée pour ainsi dire sur le zodiaque ; de là vient son 
nom. 

Le trait caractéristique de cette lueur, c'est en effet sa situation oblique 
sur l'horizon. Si c'était un phénomène d'illumination de l'atmosphère 
éclairée par les rayons réfléchis ou réfractés du Soleil, comme le crépus- 
cule du soir ou du matin , cette lueur devrait affecter une certaine symé- 
trie par rapport au plan verticalqui passe par le Soleil ; car ce plan, pas- 
sant à la fois par le centre de la Terre et par celui du Soleil, divise l'horizon 
et le segment atmosphérique qui est au-dessus de nos têtes en deux par- 
ties symétriques. La courbe qui termine la région crépusculaire est tou- 
jours divisée symétriquement par ce plan ; et il en serait de même de 
toutes les lueurs que les rayons du soleil, déviés par l'atmosphère, pour- 
raient jeter pendant la nuit sur l'horizon. ^ 

La position exacte de la lumière zodiacale, par rapport à un grand cercle 
de la sphère céleste , est impossible à déterminer avec exactitude. Cepen- 
dant il paraît certain, à 4® ou 2® près, que sa direction est celle de l'éclip- 
tique, et non, -comme on l'a dit, celle de l'équateur du Soleil. 

Dans nos climats , elle se voit, en général , le soir pendant les mois de 
mars et d'avril , et le matin en septembre et octobre. Dans les régions 
équatoriales , on la voit toute l'année. Deux circonstances paraissent en 
effet décider de sa visibilité : i "* la brièveté du crépuscule ; 2"* la position 
plus ou moins verticale de Tare de l'écliptique sur lequel la lumière zodia- 
cale se projette. Les époques les plus favorables, sous ces deux rapports , 
sont celles que nous venons de citer, et l'on peut s'en convaincre aisément 
à l'aide d'un globe céleste. 
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50TE VI. • 

Les éUnlen gui filent^ ieg glo))es enflamma (Midea) qui traversent Tat- 
0)OBpbère en laissant derrière eux une longue traînée lumineuse, et qui 
éclatent en morceaux conune une bombe, les pierres qui tombent du eiel 
(aérolithes) avec un bruit semblable à celui du tonnerre, constituent un 
ensemble de phénomènes du plus haut intérêt, mais dont l'explication et 
la théorie sont encore à peine aujourd'hui à l'état d'ébauche , malgré le 
nombre considérable d'observations , de mesures , d'analyses , d'hypo- 
thèses et de calculs qu'ils ont provoqués. Il ne peut donc en être question 
dans un traité de Cosmographie, et nous nous bornerons à engager le lec- 
teur curieux d'aborder ce sujet à consulter l'ouvrage asseï récent de 
MM. Saigey et Coulvier-Gravier : Becherches tur lei éU>iles filanUs^ 4847, 
Hachette et Cie. 



NOTE VII. 

CALBNbniEn ËGCLésiASTlOtifi. 

L'importanoe d« ce calendrier , son exactitude qui le rend applicable 
â plusievirs sortes de recherches scientifiques, et surtout l'occasion qu'il 
efihre au lecteur de se familiariser avec les principales périodes et mène 
nvee quelques éléments de la construction des Tables astronomiques, 
tels sont les motifs qui m'ont décidé à en raposer ici les points principaïa. 

Pour indiquer une date, on peut indifféremment assigner : 

4 " Le numéro d'ordre de Tannée et le quantième du mois ; 
S'' Le numéro d'ordre de la semaine et le jour de la semaine; 
3" Le numéro d'ordre de la lunaison et l'âge de la lune, c'est-à-dire le 
iiombre de jours écoulés à partir de la dernière nouvelle lune. 

Le premier comput se rapporte aux usages civils , parce qu'il concorde 
avec les vicissitudes des saisons, avec les retours des journées d'une tem- 
pérature et d'une longueur déterminées (p. 218). 

Le deuxième décide la succession régulière des jours de travail et des 
jours consacrés au repos , eondition fondamentale de toute activité bien 
ordonnée (p. 226). 

Le troisième a pour objet de régler , d'après les traditions de l'Église ^ 
la commémoration des principaux événements de l'ordre religieux (p. 287). 



Il s*agît doïic de pouvoir établir à tout ifistant la concordance éé ces 
trois computs, c'est-à-dire de résoudre le problème suivant : 

Étant donnée une date civile, trouver le jour de la semaine et Tâge de 
la lune qui lui correspondent. 

Les artifices auxquels on a recours pour résoudre ce double problème 
sont : V les cycles ou périodes solaire et lunaire; 4^* les lettres domini- 
cales et les épactes; 3* le calendrier perpétuel. Nous allons les examiner 
successivement , en invitant le lecteur à parcourir d'abord les chapitres 
r^atifs aux calendriers solaires et lunaires. 

Cycle ftolalre. — En divisant Ô65 jours par *T, on trouve que Tannée 
commune contient 52 semaines plus 4*, et que Tannée bissextile est ^le 
à 52 semaines plus 2^ 

Prenons d'abord Tannée commune de 365^, et supposons que les années 
se succèdent ainsi sans intercalation, conmie dans le calendrier des Êgyp' 
tiens (c'est Tannée vague). Si la première semaine d'une année commence 
par un samedi , la semaine suivante commencera aussi par samedi , et 
ainsi de suite pour les 52 semaines de cette année. Le dernier jour com- 
mencera la 53* semaine , il sera donc encore un samedi. Donc toute année 
commune (de 365 jours) commence et finit par un jour de même dénomi* 
nation. L'année suivante débutera par le jour qui suit samedi, par un di« 
manche. 

En raisonnant de la môme manière sur Tannée suivante, on voit qu'elfe 
finit comme elle a commencé, par un dimanche ; la troisième année débute 
donc par le jour suivant ou par lundi, et ainsi de suite, indéfiniment, tant 
qu'il ne sera question que d'années communes de 365 jours. 

Au bout de 7 ans , les premiers jours des années successives auront 
épuisé le eyde entier de la semaine, et la 8" commencera, comme la pre- 
mière, par un samedi. Cette 8« année peut être elle-mènae considérée 
comme la première d'une nouvelle série de 7 années communes, qui corn-, 
menceront successivement par tous les jours de la semaine à partir du 
samedi. 

Cette période de 7 années , que les Hébreux auraient nommée une se- 
maine d'années, serait le cycle BOÎaife si notre calendrier ne contenait que 
des années communes de 365^ ; Tintercalation vient troubler cet ordre ; 
voici comment. 

Poor fixer les idées, ou plutôt pour généraliser , désignons les 7 jourg 
de la semaine , comptés dans leur ordre naturel de succession , par les 
lettres de l'alphabet A, B, C,... A signifiera indifféremment samedi, di^ 
manche, etc., mais alors B signifiera le jour suivant, dimanche ou 
hindi, etc. Les années commenceront successivement par : 

ABCDEFGABGDEFGABGDEFG. . . - 
Dans la suite de ces années , que nous avons supposées commtmes ou de 
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3651, intercalons une bissextile , c'est-àniire une année de 366^ ou de 
52 semaines plus 2\ Le premier jour de Tannée suivante, au lieu d'avancer 
d'un rang, comme tout à Theure, dans Tordre de la semaine, avancera de 
deux'rangs. Par exemple , si Tannée bissextile commence par A , le 
365* jour sera encore un A , le 366* sera B , et le 367", qui est le 4 « de 
Tannée suivante , sera un C. Ainsi chaque bissextile dont le premier jour 
est A , sera suivie d*une année dont le i»' jour ne sera pas B, mais C, H 
faut sauter une lettre après chaque bissextile. Or Tintercalation julienne, 
adoptée par le concile de Nicée en 325 , se reproduit de 4 ans en 4 ans. 
Donc, pour en tenir compte et savoir comment les jours initiaux se succè- 
dent d'année en année dans le vieux style, il suffît, après 4 lettres de la 
série précédente, d'en rayer une, comme il suit : 

ABCDEFGAB€DEFGA:BCDEifGABCBEFGA#CDEF^AB,... 

lit» 1678 9101111 1S141I16 1T1819S0 SiflfSU M1617S8 M 90,... 

Et après 7 suppressions de ce genre , faites de 4 en 4 années, on aura 
ôté les 7 lettres employées, ei\ sorte qu*après28 ans, on retombera néces- 
sairement sur Tordre primitif ABGDSFG.... La période de 28 ans qui ra- 
mène ainsi les initiales de chaque année dans le même ordre, c'est le cycle 
solaire. 

Quand il ne s'agit que des jours de la semaine , les 28 almanachs d'une 
«érie quelconque de 28 années successives pourront servir pour la série 
des 28 années suivantes, pourvu qu'on ajoute 28 au millésime. On n'a pas 
besoin de s'enquérir de la dénomination du premier de Tan en 4 854, par 
exemple; on peut être certain que le calendrier de cette année-là est bon 
pour 4882,4910,..., ou pour 4826, 4798, etc. 

Ces remarques n'auraient pas une grande utilité , si on n*en tirait un 
moyen bien simple de résoudre le problème dont il s'agit ici : à quel jour 
de la semaine répond une date donnée? C'est à cela que servent le calen- 
drier perpétuel et la lettre dominicale dont nous allons parler maintenant. 

Calendrier perpétuel i lettre dominicale. — Imaginons un ca- 
lendrier ordinaire où on aurait remplacé partout les jours de la semaine 
par les 7 lettres ABCDEFG , indéterminées dont Tordre seul n'est point 
arbitraire. Écrivons ces lettres, en les répétant dans le même ordre depuis 
le 4" janvier jusqu'au 34 décembre : nous aurons le calendrier perpétud 
(p. 447), où le millésime de Tannée n'est point marqué, non plus que la 
correspondance des lettres aux jours. Pour appliquer ce calendrier à une 
année quelconque, à Tan 4 , par exemple, il suffit de savoir le nom du pre- 
mier jour de cette année-là. C'était un samedi : admettons donc que A re- 
présente samedi ; B représentera dimanche, C lundi, et ainsi de suite. Par- 
tout où vous verrez un A vis-à-vis d'une date , cette date répondra à un 
samedi ; partout où il y aura un B, ce sera un dimanche, etc.... Cette 
année-là, la lettre B est dominicale. En Tan 2, le 4 '^ de Tan est un di- 
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manche ; la première lettre da calendrier perpétuel, c'est-â-dire la lettre A, 
sera donc dimanche , B lundi , G mardi , etc... , la dominicale est À. De 
même, en Tan 3, le jour de Tan est un lundi : A est donc lundi pour tout 
le cours de Tannée ; 6 est dimanche ; partout où vous verrez 6 sur le ca- 
lendrier perpétuel, ce sera dimanche pour Tan 3. De même, Tan 4, A 
représente mardi, par conséquent la dominicale est F. Mais l'an i est bis* 
sextile ; le 4 ** de Tan 5 commencera , non plus par mercredi, mais par le 
jour suivant, jeudi; la lettre A du calendrier perpétuel répondra donc à 
jeudi, et D sera la dominicale de Tan 5. 

Il est donc facile de déterminer, de proche en proi^he, les dominicales 
des 28 premières années, c'est-à-dire de toutes les années qui composent 
le 4" cycle solaire. Pour les 28 années suivantes, les mêmes lettres domi- 
nicales reviendront dans le même ordre, et ainsi de suite, indéfiniment. 
A Taide de ce tableau, qui se déduit de ce qui précède, 

Rang de Tannée dans ) .a«,»^-„^.^.. 
le cycle solaire. p 23 4 66 7 8 9 10 II.... 28, 

Lettre dominicale BAGFEDCBA^FE D 1>G, 

vous pourrez aisément déterminer la dominicale d*une année quelconque; 
il suffira de chercher quel rang cette année-là occupe dans le cycle solaire 
dont elle fait partie. Par exemple, Tan 29 est la I *• année du second cycle ; 
sa lettre dominicale est donc B. L'an i85i est la 6* année du 67* cycle; 
sa lettre dominicale est donc C. On n'a qu'à diviser le millésime par 28; le 
reste de la division indiquera le rang de Tannée dans le cycle solaire, puis, 
en consultant le tableau précédent, on aura la lettre dominicale. Si le 
reste est nul, comme pour Tan 28, ou Tan 56, etc., cela voudra dire que 
Tannée est la dernière ou la 28* de son cycle. 

On voit que. les lettres dominicales vont en rétrogradant (contre Tordre 
de Talphabet), d'une année à Tautre. Nous avons conservé la lettre sautée 
à chaque année bissextile pour une raison qui sera indiquée plus tard. 

liettre dominicale (^ieux style). — Ce n'est pourtant pas tout à 
fait là le système adopté par le concile de Nicée. Afin de tout régulariser, 
on pensa qu'il fallait prendre pour première année du 1^' cycle, non pas 
Tannée I qui commence un samedi, mais Tannée 9 avant J. C. qui com- 
mence un lundi, parce que lundi est le premier jour de la semaine chez 
les chrétiens. On a donc prolongé le tableau ci--dessus vers la gauche, de 
9 années, en abandonnant les* 9 années placées vers la droite. On a trouvé 
ainsi : 

Numéro du cycle solaire. 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 41 

Lettre dominicale G£ ED C BAGF ED£ B A G FE D 

Numéro du cycle solaire. 1516 1 7 1 8 1 9 20 21 22 23 24 25 26 27 28. 
Lettre dominicale G B A# F E D C^ A G F EB G B A. 
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Il suffil d^éorfrf A Bout 28( ^s les aibm IdUrag B D soùft toi 
fibiffire» précédente ea allant à poche, et en doublant les lettres de I 
enianaées. 

Puisque le eoflqmt des eydœ solaires eomnance 9 années avant notre 
ère, il faut, pour s'y oonfortner, ajouter 8 au millésime de raïutée dont 
on vent avoir le numéro d'ordre. Vcnei le ealeul pour 4Sd4 : 

^854 
9 

4863 |_28_^ 
468 66 

468 
"75 



Le reste 4 5 est le numéro d'ordre dans le cycle solaire, et, par le tableau 
précédent, la lettre dominicale est C. 

Mais c'est la lettre dominicale dans le vieux style, tel que le conserve 
encore l'Église d*Orient ; la réforme grégorienne a modifié l'intercalation, 
et, par suite, la correspondance entre les jours de la semaine et le premier 
de chaque année. Il faut donc encore montrer comment on détermine la 
lettre dominicale dans le nouveau style. 

liettre dominicale (nouTean style). — Or la réforme porte exclusi- 
vement sur les dates, et non sur les noms des jours de la semaine : le 3 jan- 
vier 1 854 vieux style est un dimanche, puisque la lettre dominicale est C 
(voir le calendrier perpétuel); donc le 45 janvier 4854, nouveau style, est 
aussi un dimanche, puisque ces deux manières de dater doivent indiquer 
le même jour (p. 224). Dans le calendrier perpétuel, A répond au 4 5 jan- 
vier; ainsi À est la dominicale de 4854 dans le nouveau style. Les compu- 
tistes ont donné d*autres règles ; on peut, je crois, s'en tenir à ce que 
je viens de dire. 11 suffit de connaître la différence des dates dans les deui 
styles, et pour cela voyez la formule de la page 224. 

Double lettre dominicale. — Si, dans les années bissextiles, on 
plaçait à la fin le jour additionnel, ces années-là n'auraient qu'une lettre 
dominicale, comme les autres. Mais comme on a adopté l'usage romain 
d'ajouter le jour intercalaire au mois de février, il en résulte, à première 
vue, que deux calendriers perpétuels sont nécessaires, Tun pour les an- 
nées communes, l'autre pour les années bissextiles. Ces deux calendriers 
ne différeraient du reste qu'en ce que les lettres seraient toutes avancées 
d'un rang à partir du mois de mars. 

Beprodutsons-lesiei dans la partie où commencerait l^ur différence. 
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En 484if année bissaxtitet la lettre dominicale eel G ; le 3 man sera 
done un dimandie) d'après la seconde colonne ; vms si l'en veut se servir 
de la première colonne, c'est-à-dire du calendrier des années cemttiuneS) 
on voit <}ue le d maro ^i doit avoir ia lettre dominicale répond ^ non plus 
à G, mais à F. Il suffit donc de changer la dominicale G qni a été employée 
depuis le 4 '^ janvier jusqu'au jour inlorcalaire» en une autre F moins avan^ 
cée d'un rang, qui servira depuis le jour intercalaire jusqu'à la fin de 
l'année. C'est prédsément la lettre qui a été supprimée et barrée dans les 
séries de la page 409, et qni ne devait ppint servir de dominicale ; on en 
tire parti, eomme nous venons de le voir, en Taffiectant à la partie de Tan» 
née bissextile qui suit le jour intercalé. L'Égilse pUwe ce jour après Im- 
Saint-Mathias, c*est-à-dife après le 24, comme le ùiisaient les Romains, 
et non après le 28, comme nous l'avons supposé ici. 

iiéewmé. ^-^ Quels sont ie numéro du cycle solaire et les lettres domi<- 
nicales de Tannée bissextile 4852? On ajoute 9 è 4852, puis on divise It 
somme 4864 par 28 : le reste 4 S est le nombre du eyele solaire. Les ietr 
très dominicales, dans le vieux style , sont donc F B ; F adaptant pour 
janvier et février, le 6 janvier, vieux style, est un dimanche. £n ajou* 
tant 42, en a la date grégorienne de ce dimanche-là; c*est le 48 janvier. 
Or on trouve, dans le calendrier perpétuel, la lettre D vis-à-vis du 4 8 jan* 
vier. Donc D est la première dominicale de 4852, et la précédente C est la 
seconde dominicale. 

Cjrele luiiiii#e. — La correspondance des dates aux âges de la lune 
s'obtient par une voie tout à fait analogue. Les procédés seraient même 
identiques, si le cycle lunaire de 49 ans (p. 286) cempreaait juste 235 lu^ 
naisons, de même que le cycle hebdomadaire comprend juste 7 jours. Mais 
il s^en faut de 0,003 de lunaison, et comme la lunaison est de 29^,5, l'er-o 
reur, au bout de 49 ans, est de 0^,0884, ou de 4 jour environ au bout de 
^MWans. 

Supposons d'abord que le cycle lunaire de 49 ans soit rigoureux, et 
qu'une lunaison contienne 29 jours \. Si la lune est nouvelle au commen-- 
eeraent du 4"' janvier, comme cela a eu lieu l'année qui a précédé notre 
ère, le 2 janvier, elle aura pour âge 4 jour ; le 3 janvier, elle sera âgée xle 
2 jours, et ainsi de suite jusqu'au 3J, où. elle sera âgée de 30 jours : alors 
ta hwaisen étant aeewiplie, la lune est redevenne nouvelle le 34 , et re- 
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passe par des phases identiques les jours suivants. L*âge de la lune joue 
ici le même rôle que les jours de la semaine, sauf qu'il y a 30 âges diflfé- 
rents, 30 unités dans la période au lieu de 7. Donnons-leur les noms ou 
symboles suivants : 

*,i, n,ni,iv,....xxix, 

que nous inscrirons dans le calendrier perpétuel à partir du 1*' janvier*. 
La durée de la lunaison étant de 29^,5, et non de 30 jours, on évite la frac- 
tion en donnant alternativement 30 et 29 jours à la période des âges ou 
phases de la lune, et pour cela on cumule tous les deux mois deux chiffres 
romains sur un seul jour*. 

Gela posé, tous les jours du calendrier marqués d'un ^y la lune sera 
nouvelle ; elle aura pour âge III ou trois jours, à toutes les dates qui au- 
ront le signe III en regard. En un mot, on voit d'un coup d'œil, sur le ca- 
lendrier perpétuel, Tâge de la lune qui répond à une date donnée, et il en 
sera ainsi chaque fois que Tannée commencera avec une nouvelle lune. H 
s'agit de faire servir ce calendrier quel que soit Tâge de la lune au com- 
mencement de l'année. Tel est le but de la méthode des épactes combinées 
avec le cycle lunaire de 49 ans. 

Or l'année commune renferme 365 jours, ou onze jours de plus que 4 2 lu- 
naisons de 29^,5, qui ne font que 354 jours. Au bout de l'année, on trouve, 
par le calendrier lui-même, qu'une 43* lunaison est entamée, et que, le 
34 décembre, la lune a pour âge X jours. Le 4*' janvier suivant elle aura 
pour âge XI; notons en passant que, du 4 •' janvier d'une année au 4 "jan- 
vier de la suivante, Tâge de la lune augmente de 44 unités ; cette remarque 
nous servira bientôt. Toutefois le calendrier perpétuel, qui suppose toujours 
rage ^ ou la nouvelle lune au premier de l'an, ne paraît pas devoir servir 
pour l'année suivante , puisque celle-ci débute par une phase différente. 
Raisonnez cependant comme il suit : Si l'âge est XI le 4 •'janvier, 4 9 jours 
après (ou XXX moins XI) la lune sera nouvelle; or 49 jours après le 4", 
c'est le 20 du mois qui porte précisément pour signe XIX. La nouvelle 
lune correspondra donc cette année-là au signe XIX, non- seulement dans 
le mois de janvier, mais partout où le signe XIX se trouvera répété. Quand 
on connaît ainsi les jours de nouvelle lune, pour trouver les jours de pleines 
lunes il suffit d'ajouter 43 unités à la date des premières (p. 277). Ainsi le 
calendrier perpétuel indiquera, pour une année quelconque, les lunes nou- 
velles et pleines, pourvu qu'on connaisse Vépacte de cette année, c'est-à- 
dire l'âge delà lune au 4" janvier. La règle sera celle-ci : Retranchez 
l'épacte de XXX, le reste sera l'indice des nouvelles lunes, toute l'annéei 
sur le calendrier perpétuel. Aûn d'éviter cette soustraction, on a imaginé 



1. Ils y sont inscrits en ordre inverse : nous en verrons bientôt la raison. 

9. Les mois où tombe ce cumul se nomment mois caves , les^autres se nomment moisplmm» 
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d'inscrîre les âges de la lune I, II, III,.... XIX, XXX ou ^, en ordre ré* 
trograde , en sorte que la règle devient ;cell^-ci : L'acte d'une année 
quelconque étant connue, pour avoir les nouvelles lunes de cette année, 
à Taide du calendrier perpétuel, prenez les jours auxquels répond le signe 
de cette épacje. En 4 854 , Tépacte est XXVIII ; on voit d'un coup d'œil que 
les nouvelles lunes tombent le 3 janvier, le 2 février, le 3 mars, etc. Par 
suite les pleines lunes répondront au 3-f-4^ ou 46 janvier, ou 45 février, 
ou 4 6 mars, etc. 

La question se trouve donc ramenée à la détermination de l'âge de la 
lune, au 4*' janvier d'une année quelconque. Nous raisonnerons encore ici 
comme pour les jours de la semaine. Le 4*' janvier de l'année qui pré- 
céda notre ère était un jour de nouvelle Lune : l'épacte de cette année-là 
était ^ : dix-neuf ans après, les phases de la Lune se reproduisent dans 
le môme ordre, avec les dates de l'année (p. 287) ; par conséquent, l'épacte 
redevient encore ^y et ainsi de suite, de dix-neuf ans en dix-neuf ans : 
les épactes de chacune des années du premier cycle deviennent celles des 
années de même rang, dans les cycles suivants . 

Or nous avons vu que si l'on ajoute 44 ou XI à Tépacte de Tan- 
née , on a celle de l'année suivante ; Tépacte de la première année du 
4*^ cycle est S* : celle de la deuxième année sera donc XI; celle de la troi- 
sième année sera XXII ; celle de la quatrième sera XXXIII ou LU, en re- 
tranchant XXX, car dire que la Lune est âgée de trente-trois jours, c'est 
dire qu'elle a accompli une lunaison entière, plus trois jours ' ; c'est dire 
qu'elle est devenue nouvelle dans l'intervalle, et qu'elle est actuellement 



1. La soustraction de ces XXX jours se répète six fois dans la formation du tableau des 
épactes. Pour passer de l'épacte XVIII de la dernière année du premier cycle à l'épacte de 
la première année du cycle suivant, on lui ajoute encore XI, ce qui fait XXIX, mais on 
retranche ces 29 jours, pour que le cycle suivant commence, comme le premier, par 
répacte zéro on ♦. On voit par là qu'en passant d'un cycle à l'autre, on a supprimé six 
fois XXX et une fois XXIX, c'est^-dire un total de 209 jours qui représentent précisément la 
différence entre lO années de 365 jours et 19 collections de 12 mois lunaires de 29 jours |. 
Tout se retrouve donc d'accord au bout de 19 ans : les lunaisons recommencent dans le 
xnéme ordre par rapport aux dates. Les six mois de XXX jours et celui de XXIX jours dont 
on tient compte , afin de ramener le commencement de l'année lunaire de 354 jours (i2 lu- 
naisons de 29 jours >2 ) au premier jour de l'année solaire , ont été nommés mois embolis- 
miquet (intercalaires). 

A première vue, il semble que ces règles ne poissent être exactes, car nous avons 
toujoura raisonné dans l'hypothèse oh l'année civile aurait 365 jours juste , et la lunai« 
son 29 jours }. D'une part on néglige l'intercalation grégorienne dont l'effet monte en 
moyenne, pour 19 années consécutives, à i9.-nry= 41,60; de l'autre, on néglige, sur cha- 
cune des 228 lunaisons non embolismiques du cycle lunaire , la fraction ol,0306 qu'il faut 
ajouter à 29l,5 pour avoir la durée du vrai mois lunaire. L'erreur commise, de ce dernier 
chef, est de 228 x 0,0306 = 6^,98. Une partie se trouve compensée par l'omission des 
bissextiles ; le reste Test par les 7 mois embolismiques auxquels on donne 209 jours au lieu 
de 7 X 29,5306 = 206^,71. Ces deux erreurs réunies forment en effet 4^,60 + 2J,29 = 6J,89 
qui répare presque exactement celle de 6i,98. La différence n'est que de Ci, 09. En s'accu- 
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âgée de trM jdun^ Ed éioxOim conUtsUellemMil XI à répudie fréoétotei 
on fonne le taî)leaii siiivaAt : 

N^ducyelelunairel ^ » 3 4 iV e 7 » Ô 4ff 

ou nombre d'or. J 

Épacte..., , * XI xxit ni XIV XXV VI xvii xîvm K 

Nombre d'or 44 42 43 44 <5 46 47 48 49 

Épacte XX I XH XXHI IV XV XXVI Vfl XVIII 

Ce tableau fait connatlre l'épacte d'une année quelconque, dès qa'on 
en connaît le nombre d*or, c'est-à-dire le iiuméro d'ordre dans le cycle 
lunaire. Or la première année du premier cycle est celle qui précède 
Tan 4 . Pour compter led années, à partir de cette origine, il faut augmeo- 
terde 4 le millésime ordinaire. Voici le calcul du nombre d'or pour 4854: 

4884 
4 



|g5» \J9_ 
474 97 

lis 

433 

En divisant 4S54 ptus 4 pat* 49, c^ a pôvit quotient 97 et pour reste 4i; 
ainsi cette année répond à 97 cycles écoulés, plus 42 année» an 98* : ie 
nombre d'or est 9, et l'épacte, d'après le tableau précédent, est I. 

RéMiiaé. — Pour avoir le nombre d'or d'une année, ajoutez 4 à son 
millésime et divisez par 49 ; le reste de la division sera le nombre d'er 
(êi le reste est 0, le nombre d'or sera 4 9). Avec ce nombre, le petit table» 
des épactes de la page 113, fera connaître l'épacte. Entrez avec l'épacte 
de l'année dans le calendrier perpétuel ; tous les jours qui auront cetli 
é|)acte seront des nouvelles lunes; ajoutez 43 unités à la date d'une fioo* 
velle lune, et vous aurez la date de la pleine lune suivante. 

Fête de Pâques. — La fête de Pâques, sur laquelle se règlent lei 
autres fêtes mobiles de l'année, doit être célébrée le dimanche qui sw* 
le jour de la première pleine lune du printemps. Le concile supposait qw 
l'équinoxe auquel le printemps commence tombe toujours le 24 mars, dans 
le calendrier qu'il avait institué, en sorte que la règle précédente se for- 
mule ainsi : La première pleine lune du printemps, ou la lune pascale, est 
celle qui tombe le 24 mars ou immédiatement après. 

mulant de cycle en cycle, elle produirais pourtant pr^s de i jour au bout de il cycles (w 
bout de 209 ans). C'est pour éviter cette erreur que Ton a introduit, dans le calcul 4esëpactei, 
les deux corrections nommées pro$9^t08e et mét^mptose^ dont^U sçra question plu btf* 
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tes épaole^ domi^t diiectommit tuf le calendrier perpétuel Im mm*. 
velles lunes et non les pleines ; en joutant 43 à la dale d'nne nouTella 
lune on obtient celle de la plaint lune suivante. Il résulte de là que la 
nouvelle lune pascale toiiU>e , au plus tôt, 4 3 jours avant le 24 mars, c'est» 
à-dire le 8 mars. Appliquons ces prescriptions à 48b4, dont l'épacte est l 
et la lettre dominicale A. On ch^chera dans le calendrier perpétuel, en 
commençant par le 8 mars, Tépactel, on arrivera au 30 mars, qui ss 
trouve ainsi jour de nouvelle lune* En ajoutant 43 à cette date, on oIk 
tient celle de la pleine lune pascale, c'est-à-dire le 42 avril. Il ne reste 
plus qu'à cberdber le premier dimanche qui mAit le 42 avril ; à Taide de 
la dominicale A ' on trouve que ce premier dimanche, c'est-à-dire le jour 
de Pâques, tombe le 46 avril. 

I4aU<efli d« Im fête de Pâqnee. — Pâques peut arriver le 22 mars, 
si la première pleine lune du printemps tombe le 24 et si le dimanche sui- 
vant est le 22. Il est évident que cette fête ne peut arriver plus tôt que 
le 22 mars. L'autre limite est le 25 avril. Quand une pleine lune tombe 
le 20 mars, ce n'est pas la pleine lune pascale ; oelle*ci ne peut plus arri* 
ver que le trentième jour suivant (en commençant par le 20 mars), c'eat- 
^ire le 48 avril. Or il peut se faire que ce jour-là soit un dimanche; Pâ- 
ques se trouvera donc reporté au dimanche suivant, e'est-à-dire au 25 avril. 

En appliquant les r^les précédentes » on trouvera pour 4848 et 4886 : 





1818 


1886 


Cycle solaire 


7 


49 


Lettre dominicale 


D 


C 


Cycle lunaire (nombre d'or) 


H 


6 


Épacte 


xxra 


XXV 


Pâques 


le 22 mars 


le 25 avril. 



Corrections des épaçies. — On a vu (p. 44 4) que les épactes dî- 
neraient, au bout de 200 ans environ, une erreur de 4* sur les datea dea 
nouvelles lunes, parce que 49 années tropiques ne sont pas équivalentes à 
235 lunaisons justes, mais à 235 lunaisons pW 2 heures. Afin d'harmoni- 
ser la correction nécessaire avec la règle de Tinlercalation grégorienne, on 
s'est trouvé forcé de la diviser en deux. A chaque année séculaire non bis- 
sextile, c'est-à-dire 3 foison 400 ans, on diminue d'une unité les épactes 
du tableau de la p. 413; c'est la correction dite équation solaire ou mé- 
temptose (recul). De trois siècles en trois siècles (en 4500, 4800, 240^....) 
on avance les épacte? d'une unité j c'est la seconde correction dite équa- 
tion lunaire ou proempto&e. Au bout de 42 siècles, il se trouve que te 
épactes ont rétrogradé de 5 unités ou de 0^,83 en 200 ans, ce qui est pres- 

1. Quand il y a deux dominicales D, C comme en 1852, c'est de la seconde qu'il faut se 
servir, puisqu'elle compte à partir du j«r iAierCâlaiM do février. 
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que juste et ce qui le devient tout à fait quand on applique la proemptose 
suivant les règles du calendrier ecclésiastique. 

Ces deux corrections s'annulent dans le xvni* et le zix* siècle. C'est 
pour cela que nous avons pu nous servir du tableau des épactes de la 
p. 443. En 4900, ces épactes devront rétrograder d'une unité, mais elles 
ne subiront pas d'autre changement jusqu'en 2200. La méthode des épactes 
a été introduite par la réforme grégorienne. Auparavant on ne se servait 
que des nombres d'or, à la manière des anciens. Le vieux calendrier était 
d'un usage plus simple, mais moins exact. 

IMflérenees entre 1» lune eecléstastiqne et 1» Inné Traie* — De 
même que la mesure du temps est fondée sur la marche du soleil moyen, 
pour les usages civils, de même la règle du calendrier ecclésiastique est 
fondée sur la marche de la lune moyenne. Les motifs qui ont fait substi- 
tuer une lune fictive à la lune vraie, dont elle s'écarte un peu, tantôt dans 
un sens, tantôt dans l'autre, sont précisément les mêmes qui ont fait adop- 
ter le passage d'un soleil fictif, au méridien supérieur ou inférieur, pour 
marquer le milieu ou la fin du jour civil. 

Notez que le but de l'Église a été d'obtenir les dates des pleines lunes 
avec une exactitude suffisante. Elle y a parfaitement réussi '. Quant aux 
nouvelles lunes ecclésiastiques, elles diffèrent de ce que les astronomes 
nomment nouvelles lunes. Celles-<ïi sont invisibles , puisque la Lune est 
alors en conjonction avec le Soleil, tandis que les premières répondent à 
la phase qui suit de deux jours la conjonction, et marquent les époques où 
la Lune, dégagée des rayons du Soleil, devient visible pour la première 
fois, à la chute du jour, sous forme d'un mince croissant. De là vient la 
prescription qui consiste à ajouter 4 3 unités seulement à la date de la nou- 
velle lune ecclésiastique pour avoir celle de la pleine lune. U en faudrait 
4 4 i s'il s'agissait de la nouvelle lune astronomique. 

Indlction romaine. — Le cycle d'indiction n'a d'importance qu'au 
point de vue de la chronologie. II est de 4 5 ans. Ajoutez 3 unités au millésime 
d'une année quelconque; divisez la somme par 45, le reste de la division 
sera le numéro d'ordre de l'année dans ce cycle. Si le reste est zéro, on le 
remplace par 4 5. Le produit du nombre d'années 28, 49,45, qui forment les 
cycles solaire, lunaire et d'indiction , constituent la période julienne de 
7980 ans. La première année de notre ère est la 4744* de ce cycle. Une 
année est aussi bien désignée par son rang dans ces trois cycles que par 
son millésime ; car, en 7980 ans, il ne peut s'en trouver deux qui aient à 
la fois môme nombre d'or, même cycle solaire et même indiction romaine. 



1. Voir, sar Texactitude remarquable de ce calendrier, les mémoires de la Société rojsla 
astronomique de Londres (Notices de I85i). 

FIN DES NOTES. 
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